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Résumé
Il est actuellement admis que la formation des e´toiles de faible masse a` partir d’un
nuage de gaz passe par une e´tape ou` l’objet central est entoure´ d’un disque de matie`re
dans lequel les plane`tes peuvent ensuite se former. L’e´tude d’un tel disque a deux objectifs
principaux : comprendre la se´quence e´volutive de formation stellaire et la formation des
plane`tes. Le transfert radiatif dans cet objet reveˆt une importance primordiale : en raison
du frottement visqueux ou de l’e´clairement par l’e´toile notamment, le disque est chauffe´.
Les processus de production et de propagation de l’e´nergie thermique dans ce disque en
conditionnent ainsi les proprie´te´s physico-chimiques, ce qui a de multiples conse´quences
sur sa structure.
Je pre´sente une e´tude de ces disques fonde´e sur une description analytique pousse´e
du transfert radiatif, afin de retarder l’e´tape de mise en œuvre nume´rique. Cette me´thode
posse`de l’avantage de permettre une meilleure compre´hension des processus et des condi-
tions physiques dans ces objets. Afin de contraindre les parame`tres du mode`le, j’ai choisi
d’e´tablir un diagnostic observationnel novateur sur la base de la distribution spectrale
d’e´nergie, technique bien connue, et des visibilite´s obtenues en interfe´rome´trie optique
a` longue base, re´centes et prometteuses car elles permettent d’obtenir des informations
spatiales a` l’e´chelle de l’unite´ astronomique pour les e´toiles jeunes les plus proches.
Je commence par une ge´ne´ralisation des approches analytiques du transfert dans les
atmosphe`res stellaires, en reliant la tempe´rature en tout point a` la profondeur optique,
avec deux diffe´rences notables : le chauffage visqueux a lieu sur l’ensemble du disque et
la surface est e´claire´e par l’e´toile. Ce formalisme est ensuite employe´ dans une simulation
nume´rique de disque chauffe´ par la viscosite´ seule. Ensuite, j’e´labore une version simplifie´e
du transfert dans un disque a` deux couches : une surface chauffe´e par la couche interne et
par l’e´toile, et un inte´rieur chauffe´ par la viscosite´ et par la couche externe. Cette version
permet d’obtenir des formules analytiques simplifie´es de´crivant les conditions physiques
dans un disque pre´sentant les deux sources de chauffage e´nonce´es.
Enfin, je m’atte`le a` l’interpre´tation des observations. Apre`s une e´tude prospective
concernant les possibilite´s ouvertes par l’interfe´rome´trie pour les objets marginalement
re´solus, je pre´sente des ajustements du mode`le a` deux couches aux e´toiles jeunes de faible
masse de´ja` observe´es en interfe´rome´trie.
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Abstract
It is nowadays widely accepted that low mass star formation initiated from a molecular
cloud undergoes a phase where the central object is surrounded by a disc, in which plan-
ets may form later. The study of such a disc mainly aims at the understanding of the
evolutionary sequence of star formation and of planet formation. Radiative transfer in
this disc is of high importance, for it is heated by viscous dissipation or stellar irradiation
for instance. The production and transportation of thermal energy in this disc therefore
conditions its chemical and physical properties inside. It has countless consequences in
terms of structure.
I shall present a study of the discs based on a deep analytical description of the ra-
diative transfer and a delay of the numerical implementation. This method allows a better
grasp on processes and physical conditions in these objects. I shall constrain model pa-
rameters and establish a new diagnosis combining the spectral energy distribution and the
visibilities obtained with optical long-baseline interferometers. The former observable is a
well known technique, and the latter new and promising: it provides information at the
scale of one astronomical unit for the closest star forming regions.
I shall start a generalisation of the analytical studies of the radiative transfer in stellar
atmospheres, with two striking discrepancies: viscous heating occurs everywhere in the disc
and the surface is illuminated by the star. I apply this formalism in a numerical simulation
of a disc heated by viscosity alone. I then develop a simplified version of this transfer in
a two-layer disc: the surface is heated by the interior and by the star, and the interior
by viscosity and by the surface. This simplification allow to derive a simplified analytical
description of the physical conditions in a disc heated by the two processes mentioned above.
I shall tackle the interpretation of observations in the end. I shall of the possibilities
brought by interferometry concerning marginally resolved objects, as most young star will
be. I then shall present best fits of the two-layer models for low mass young stars already
observed by interferometers.
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Chapitre Premier
Introduction
Si les e´toiles jeunes connaissent un certain succe`s en astronomie, ce n’est pas tant
que les techniques instrumentales nous permettent enfin de les observer, ce n’est pas tant
qu’elles constituent un objet d’e´tude difficile et un de´fi pour l’homme de science, mais
probablement parce que nous assistons, en les regardant, a` une naissance, celle d’e´toiles
et de syste`mes de plane`tes putatifs, peut-eˆtre similaires a` celui qui nous abrite. Que la
formation du Soleil et de la Terre, puis l’apparition de la vie et de l’intelligence, soit
le fruit du hasard ou une re`gle ge´ne´rale dans l’univers constitue une question a` porte´e
scientifique et me´taphysique qui a fait couler beaucoup d’encre et continuera de le faire.
Dans la section I.1 je pre´senterai le contexte historique amenant a` la conception ac-
tuelle de formation stellaire, puis les grandes lignes du sce´nario menant a` la naissance des
e´toiles de faible masse, similaires aux Soleils, dans la section I.2. Ensuite (section I.3), j’e´vo-
querai les techniques de haute re´solution angulaire, re´centes, dont on attend des re´sultats
majeurs dans les prochaines anne´es.
I.1 Petit rappel historique
L’e´tude de la formation stellaire, sous sa forme moderne, est re´cente mais les ide´es
principales remontent a` la remise en cause de la vision aristote´licienne du monde durant
la renaissance. Tycho Brahe porta un coup fatal a` l’immuabilite´ de la vouˆte ce´leste par sa
de´monstration du caracte`re translunaire de la supernova de 1572 et d’une come`te apparue
en 1577, en notant qu’un objet proche devrait changer de position par rapport au fond du
ciel selon l’endroit d’ou` il est observe´.
Now it is quite clear to me that there are no solid spheres in the heavens, and
those that have been devised by authors to save the appearances, exist only
in their imagination, for the purpose of permitting the mind to conceive the
motion which the heavenly bodies trace in their courses.
Tycho Brahe
Mais la grande avance´e est avant tout la remise en cause du ge´ocentrisme avec Copernic,
Galile´e et Kepler sur la base, notamment, des observations de Tycho Brahe : la description
du mouvement des plane`tes se simplifie avec une vision he´liocentrique, d’une part, et,
d’autre part, Galile´e observe des satellites de Jupiter. De`s lors, la formation du syste`me
solaire devint un objet d’e´tude non plus the´ologique mais scientifique. Descartes (1664),
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soleil et anneaux
soleil et planètescoeur dense et disque
nébuleuse primitive
1 432
Figure I.1 — Sce´nario de la ne´buleuse primitive de Laplace (1796)
forme´s a` partir d’une ne´buleuse unique qui se serait contracte´e. En son sein se serait
condense´ le Soleil au centre et les plane`tes dans un disque ne´bulaire l’environnant. Laplace
(1796, cf. figure I.1) reprit et ame´liora le sce´nario : la ne´buleuse solaire primitive voit sa
rotation acce´le´rer a` mesure qu’elle se contracte, ce qui produit un disque tournant autour
d’un cœur dense en son centre. Ce disque, en se refroidissement, est le sie`ge d’instabilite´s et
se divise en anneaux qui forment par la suite les plane`tes ; le cœur devient le Soleil. Cette
the´orie se heurte toutefois a` un proble`me de taille, a` savoir que la conservation du moment
angulaire pre´dit un Soleil tournant beaucoup trop rapidement. L’hypothe`se concurrente du
sce´nario catastrophique, sugge´re´e par Buffon (XVIIIe` sie`cle) dans son Histoire Naturelle,
acquiert une certaine popularite´ vers la fin du XIXe` sie`cle ; elle postule que le passage d’une
e´toile au voisinage du soleil en aurait arrache´ un filament de matie`re ge´ne´rant les plane`tes.
Elle est reprise et formalise´e par Jeffreys (1918). Cette hypothe`se s’ave´ra par la suite
douteuse. Russell (1935) montra qu’une collision avec les vitesses stellaires observe´es, de
l’ordre de quelques dizaines de km/s, ne peut permettre d’arracher au Soleil de la matie`re
posse´dant suffisamment de moment cine´tique et Spitzer (1939) que le filament de matie`re
suppose´ment obtenu est instable. Ces e´tudes sonne`rent le glas du sce´nario catastrophique
et annonce`rent un retour vers la the´orie ne´bulaire (Weizsa¨cker, 1943).
Le milieu du sie`cle dernier marqua le de´but d’une vision moderne de la gene`se du
syste`me solaire, en particulier, et de la formation stellaire en ge´ne´ral, avec la confirmation
de la the´orie ne´bulaire. Dans les anne´es quarante, Joy (1942, 1945, 1949) de´couvrit des
e´toiles posse´dant un comportement de´viant dans le nuage sombre du Taureau et du
Cocher : d’un type spectral caracte´ristique d’e´toiles froides et de tre`s faible masse, elles
pre´sentent des raies en e´mission, de fortes variations photome´triques et une connexion
manifeste avec des ne´buleuses en absorption ou en e´mission. Bien que leur nature ne fuˆt
pas comprise d’emble´e, la de´couverte allait enfin apporter du grain a` moudre, des e´le´ments
observationnels, pour la compre´hension de la formation stellaire. Leur extreˆme jeunesse
fut rapidement sugge´re´e par Ambartsumian (1947, 1957), mais cela prit un certain temps
pour qu’elle fuˆt confirme´e et accepte´e (Herbig, 1962). Ces e´toiles constituent aujourd’hui la
classe observationnelle des T Tauri, fonde´e sur leur spectroscopie dans le domaine visible.
Un nouveau bond en avant fut permis par le progre`s des de´tecteurs infrarouges dans
les anne´es soixante : Mendoza V. (1966) de´couvrit chez les T Tauri un exce`s infrarouge
important difficile a` expliquer du seul fait de l’extinction et Vrba et coll. (1975) identifie`rent
des sources infrarouges enfouies dans les re´gions ne´bulaires a` la pe´riphe´rie desquelles les
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y eˆtre de´couvertes, menant a` l’e´laboration d’un sce´nario de formation stellaire, comme
le relate un article de revue de Bertout (1989). En particulier, les T Tauri constituent
une des e´tapes de la formation des e´toiles jeunes de faible masse : l’e´toile centrale est
alors entoure´e d’un disque de matie`re a` partir duquel des plane`tes peuvent se former.
La structure et l’e´volution de ce disque ont de´ja` e´te´ abondamment e´tudie´es, et ce travail
de the`se constitue une brique supple´mentaire dans la compre´hension de cette matie`re
circumstellaire.
I.2 La formation des étoiles de faible masse
Les grandes lignes du sce´nario de formation stellaire et plane´taire sont les suivantes :
a` partir d’un nuage mole´culaire, l’instabilite´ gravitationnelle proce`de a` une fragmentation
qui conduit a` la formation de cœurs pre´-stellaires dans lesquels se forment une proto-e´toile,
e´ventuellement multiple. En raison de la conservation du moment cine´tique la contraction
produit des proto-e´toiles en rotation rapide, qui e´vacuent leur moment cine´tique pour for-
mer des e´toiles en rotation relativement lente entoure´es de matie`re qui contient la plupart
du moment cine´tique. Cette matie`re se retrouve en partie sous la forme d’un disque en
rotation autour de l’e´toile, ou` les poussie`res s’agre`gent jusqu’a` donner des plane´te´simaux
suffisamment massifs pour accre´ter une partie de la matie`re du disque et devenir des pla-
ne`tes. Si ces grandes lignes sont ge´ne´ralement accepte´es, de nombreux points restent en
suspens, qui ne´cessitent une compre´hension du me´canisme de fragmentation d’une part,
puis des interactions entre ou dans les syste`mes forme´s.
– La dure´e de l’effondrement du nuage et de la formation stellaire reste controverse´e :
Elmegreen (2000); Hartmann et coll. (2001) proposent un effondrement rapide sous
l’action de la gravite´, avec une formation stellaire concentre´e dans le temps, tandis
que Palla & Stahler (1999, 2000) soutiennent un effondrement lent, l’e´nergie gravi-
tationnelle e´tant compense´e par l’e´nergie cine´tique d’une turbulence entretenue.
– Les me´canismes d’e´vacuation du moment cine´tique sont encore partiellement com-
pris. Le disque d’accre´tion est ge´ne´ralement e´voque´ (Lynden-Bell & Pringle, 1974)
ainsi que l’e´jection de matie`re. (Voir section II.2).
– La distribution en masse des e´toiles forme´es, dite fonction de masse initiale, suit
des caracte´ristiques communes aux diffe´rentes re´gions observe´es, a` savoir qu’elle
suit grosso modo une loi de puissance, dite de Salpeter.
– Le taux de multiplicite´ des e´toiles jeunes plus e´leve´ que pour les e´toiles du champ
ou celles dans des amas plus aˆge´s (Reipurth & Zinnecker, 1993; Ghez et coll., 1993)
preˆte a` controverse, comme Bouvier et coll. (2001) le re´sument : cette diffe´rence
tient-elle d’une diffe´rence dans le mode de formation (fragmentation) ou d’une e´vo-
lution temporelle, lie´e a` des me´canismes d’interaction de´truisant les binaires ?
– La formation des objets de masse substellaire, les naines brunes, est e´galement mal
comprise : la faible proportion de naines brunes dans des syste`mes binaires serre´s
semble e´tablir que ces objets ne se forment pas comme les plane`tes (Mayor et coll.,
1992) ; en revanche la fonction de masse initiale s’e´carter de la loi de Salpeter (e.g.
Luhman et coll., 2000). ce qui semble indiquer que la formation de ces objets diffe`re
de celle des e´toiles.
– Les plane`tes extra-solaires de´tecte´es sont des plane`tes joviennes situe´es tre`s pre`s de
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ment au cas du syste`me solaire, ce qui pose la question des me´canismes responsables
du fait.
Des e´le´ments de re´ponse ont e´te´ apporte´s par des simulations nume´riques re´centes, a` l’aide
d’une description de la turbulence dans les nuages mole´culaires et de leur fragmentation.
Par exemple, Bate et coll. (2002) abordent la formation des binaires serre´es et concluent
que la fragmentation n’est pas ne´cessairement en cause : les interactions dans les syste`mes
multiples ou celles dans des binaires larges avec la matie`re en accre´tion peut produire ces
binaires serre´es. D’autres auteurs ont e´galement commence´ a` simuler turbulence ou dyna-
mique dans les nuages mole´culaires en effondrement et les syste`mes jeunes (e.g. Padoan &
Nordlund, 2002).
Malgre´ ces proble`mes non re´solus, la gene`se des e´toiles est souvent e´tudie´e selon deux
sche´mas distincts, la formation isole´e et celle en amas. Adams & Myers (2001) nuancent le
propos, en constatant qu’il existe plutoˆt un continuum dans les conditions de formation,
et en de´gagent trois modes principaux :
(i) une formation sporadique en syste`mes de petite taille, de une a` quelques e´toiles.
(ii) une formation en groupes d’e´toiles d’une dizaine a` une centaine de membres, comme
dans la re´gion du Taureau et du Cocher.
(iii) une formation en amas, dans des nuages mole´culaires ge´ants, ou` un grand nombre
d’e´toiles naissent dans un syste`me dense et gravitationnellement lie´, comme dans
Orion B.
La diffe´rence entre les deux premiers modes et le troisie`me tient a` la densite´ d’e´toiles qui
est susceptible d’influer sur le processus de formation stellaire et des premie`res phases
de leur e´volution : dans un amas dense, la probabilite´ est e´leve´e de former des e´toiles
massives, qui influencent leur environnement par un champ UV intense et par l’onde de
choc au stade de supernova. De plus, les interactions dynamiques menant a` la destruction
des disques, la cre´ation et la destruction de syste`me multiples ou la diffusion des plane`tes
sur des orbites excentriques sont importantes.
La phase de formation stellaire proprement dite, ou` un fragment du nuage se contracte
pour donner une e´toile e´ventuellement multiple, a e´te´ divise´e par Adams et coll. (1987) en
trois e´tapes-clefs en ce qui concerne les e´toiles jeunes de faible masse, c’est-a`-dire de type
solaire ou moins massives. Ces e´tapes, fonde´es sur le spectre infrarouge de l’objet (Lada &
Wilking, 1984; Myers et coll., 1987), se voient adjoindre une phase initiale de cœur dense
par Andre´ (1994, voir figure I.2 page suivante) :
(i) Durant la premie`re phase, la classe 0, une proto-e´toile est entoure´e d’une quantite´
de matie`re circumstellaire comparable a` sa propre masse. L’extinction est alors tre`s
e´leve´e et la tempe´rature de l’ordre de quelques dizaines de Kelvins : l’objet est
essentiellement observable dans le submillime´trique.
(ii) Les objets de classe I sont enfouis dans une enveloppe sphe´rique contenant quelques
dixie`mes de masse stellaire et sont entoure´es d’un disque accre´tant de la matie`re
sur l’e´toile centrale. Des flots polaires puissants e´jectent de la matie`re. Ces sources
pre´sentent un spectre centre´ sur l’infrarouge moyen et lointain.
(iii) Les objets de classe II voient leur enveloppe en grande partie vide´e, de sorte que
l’e´toile centrale et le disque sont observables sur toute la gamme du spectre. L’e´toile
centrale produit un rayonnement de corps noir centre´ aux alentours du micron et
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longueur d’onde µm( )























Figure I.2 — Sce´nario de formation stellaire : les quatre phases principales re´sume´es par Andre´
(1994). A` gauche : distribution spectrale d’e´nergie (traits pleins : objet ; traits interrompus : corps
noir correspondant a` l’e´toile centrale). Au milieu : vue par la tranche. A` droite : description sommaire
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sur l’e´toile est caracte´rise´e par l’exce`s ultraviolet. Des flots polaires d’e´jection sont
ge´ne´ralement observe´s. La matie`re circumstellaire ne repre´sente plus que quelques
centie`mes de masse stellaire.
(iv) Les objets de classe III, ne pre´sentent ge´ne´ralement plus de signature d’accre´tion
et d’e´jection, mais dans certains cas un le´ger exce`s en infrarouge moyen et lointain
ou en millime´trique. Cet exce`s est impute´ a` un disque re´siduel mince, comportant
quelques millie`mes de masse stellaire. On estime ge´ne´ralement que ce disque abrite
de´ja` des plane`tes et des aste´ro¨ıdes.
En ce qui concerne l’e´volution de la matie`re circumstellaire, le disque d’accre´tion en-
tourant les classes II donne probablement lieu par la suite a` la formation de plane`tes,
d’abord par agre´gation de grains de poussie`re pour former de petits corps, puis par accre´-
tion de la matie`re du disque lorsque la gravite´ de ces corps devient suffisante. On pense
que les syste`mes plane´taires jeunes posse`dent encore un disque. Il est beaucoup plus te´nu
et posse`dent des poussie`res plus grosses que les disques de classe II, ses proprie´te´s physico-
chimiques ayant e´te´ modifie´es par agre´gation, collision et photo-e´vaporation. Ces disques
sont dits de seconde ge´ne´ration, par opposition aux disques entourant les classe II. Un
exemple de´sormais ce´le`bre est le cas de β Pictoris, disque observe´ par la tranche (Smith
& Terrile, 1984). Des raies spectrales pre´sentant un de´calage vers le bleu sont interpre´te´es
comme provenant du de´gazage des come`tes passant pre`s de l’e´toile (falling evaporating
bodies, e.g. Beust et coll., 1994; Karmann et coll., 2001) La pre´sence d’une plane`te est de
plus sugge´re´e par le gauchissement du disque (Mouillet et coll., 1997).
Les techniques d’observation classiques combinent l’imagerie a` l’e´chelle d’une seconde
d’arc ainsi que la photome´trie et la spectrome´trie qui permettant, sans information spatiale,
d’obtenir des renseignement sur les zones centrales de ces objets. A` la distance des re´gions
de formation stellaires les plus proches, elles ne re´ve`lent aucune information spatiale moins
d’une centaine d’unite´s astronomiques de l’objet, or, par ironie du sort, l’on pense que
la plupart des phe´nome`nes excitants comme la formation plane´taire, la connexion entre
disque et e´toile ou la cre´ation des flots d’e´jection se de´roulent a` des e´chelles de 0.1 a`
10 u.a.. Aussi les techniques re´centes de haute re´solution angulaire sont-elles tre`s utiles et
tre`s prometteuses.
I.3 Techniques de haute résolution angulaire
Les techniques classiques d’observation optique sont limite´es par la turbulence atmo-
sphe´rique a` une re´solution typique d’une seconde d’arc, soit environ 150 unite´s astrono-
miques a` la distance du Taureau. Deux techniques importantes ont permis de pallier cette
limitation, l’imagerie a` la limite de diffraction, d’une part
”
et, d’autre part, l’interfe´rome´-
trie optique a` longue base.
I.3.1 L’imagerie à la limite de diffraction
Pour circonvenir a` la turbulence atmosphe´rique, deux me´thodes ont e´te´ de´veloppe´es :









Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse 27
I.3.1.1 L’optique adaptative
L’optique adaptative consiste a` corriger en temps re´el la turbulence atmosphe´rique
a` l’aide d’un miroir de´formable et permet, en the´orie, d’attendre la limite de diffraction
des te´lescopes. Pour des instruments dans la classe des 8 − −10 m, cela revient a` une
re´solution de 0.04” en bande K (2.2   m). Dans la pratique, des images ont e´te´ obtenues
avec une re´solution de l’ordre de 0.1”, re´ve´lant des de´tails d’une dimension de 20 u.a.dans
le Taureau.
Un proble`me demeure cependant : l’e´blouissement par l’e´toile centrale souvent beau-
coup plus lumineuse que les zones sonde´es, a` quelques dizaines ou centaines d’u.a.. Pour le
circonvenir, la coronographie est appele´e a` la rescousse. Elle permet d’e´teindre les parties
centrales, mais a le faˆcheux inconve´nient de ne permettre d’observer des zones qu’au-dela`
d’une centaine d’u.a.. (Pour plus de de´tails concernant la coronographie, on pourra se
reporter a` Malbet, 1996).
L’optique adaptative a permis beaucoup de progre`s dans la compre´hension de l’envi-
ronnement exte´rieur des e´toiles jeunes : par exemple, elle a permis sur le Canada France
Hawaii Telescope (CFHT) de re´soudre et d’e´tudier un grand nombre de binaires jusqu’a`
une se´paration de 0.08” dans Praesepe, binaires auparavant inaccessibles (Bouvier et coll.,
2001). Les parties externes de certains disques ont e´galement e´te´ image´es, notamment un
anneau autour de la binaire GG Tau (Roddier et coll., 1996) et des disques vus par la
tranche comme HK Tau (Stapelfeldt et coll., 1998) ou HV Tau (Monin & Bouvier, 2000).
I.3.1.2 Observation dans l’espace
L’espace permet e´galement de s’affranchir de l’atmosphe`re. Le Hubble Space Telescope
(HST) fonctionnant dans le visible permet de descendre a` une re´solution de 0.05” en V.
Deux re´sultats saillants sont d’une part l’e´tude des binaires dans les re´gions jeunes (par
exemple Ghez et coll., 1997) et la de´tection directe de disques circumstellaires dans Orion
(McCaughrean & O’dell, 1996), vus en absorption sur une re´gion brillante d’arrie`re-plan.
I.3.2 L’interférométrie optique à longue base
Elle est utilise´e pour pallier la limitation de diffraction d’un te´lescope. Le principe
consiste a` combiner la lumie`re provenant de deux te´lescopes ou plus et d’observer les
franges d’interfe´rences obtenues. Cette me´thode est sugge´re´e de`s le XIXe` sie`cle par Fizeau
en 1868 pour la mesure de diame`tres stellaires et mise en pratique par Michelson (1920).
Un sche´ma de principe d’un interfe´rome`tre de type Michelson est pre´sente´ figure I.3 page
suivante. Le contraste Γ et le de´phasage des franges ϕ constituent la visibilite´
V (λ−1B) = Γ exp iϕ, (I.1)
ou` B est le vecteur distance entre les te´lescopes (dit ligne de base) projete´ sur le ciel et λ



























Figure I.3 — Interfe´rome`tre de Michelson : obtention des franges d’interfe´rences par la modulation
du de´lai entre les bras de l’instrument.





ou` I˜ est la transforme´e de Fourier de I.
Un objet de faible taille angulaire par rapport a` λ/B est caracte´rise´ par une visibilite´
unite´ V ≈ 1 ; il est alors dit non re´solu. V ≈ 0 lorsque l’objet posse`de une dimension de
l’ordre de λ/B ou plus. En imagerie, on de´finit ge´ne´ralement le pouvoir de re´solution selon
le crite`re de Rayleigh, a` savoir a` partir la largeur a` mi-hauteur de la re´ponse impulsionnelle.
L’e´quivalent en interfe´rome´trie est de le de´finir comme la dimension angulaire pour laquelle
la visibilite´ chute au voisinage de ze´ro, a` savoir λ/B. Pour une distance entre te´lescopes
de 100 m dont les instruments re´cents disposent, le pouvoir de re´solution selon le crite`re de
Rayleigh descend a` 0.004” en bande K, soit 0.5 u.a. dans les zones de formation stellaire les
plus proches. En revanche, si une pre´cision importante est obtenue sur la visibilite´ et que
l’on est capable de mesurer une chute de visibilite´ de 5%, alors le pouvoir de re´solution est
de l’ordre de 0.001” soit 0.1 u.a. dans le Taureau. Les objets pour lesquels une faible chute
du contraste des franges est observe´e sont dit marginalement re´solus et les conse´quences
que l’on peut tirer de telles observations sont aborde´e dans la section V.1.
Le de´placement des te´lescopes ainsi que la rotation de la terre permettent de de´-
duire V en tout point du plan des lignes de base ; il est alors the´oriquement possible de
remonter a` la distribution de brillance I de l’objet en inversant le the´ore`me de Zernicke-
van Cittert. Plus pre´cise´ment, si l’on mesure V pour un grand nombre de lignes de bases
infe´rieures a` B on peut retrouver la distribution de brillance I avec une re´solution typique
d’un te´lescope e´quivalent de diame`tre B. Actuellement, l’interfe´rome´trie dans le domaine
millime´trique produit de telles images de fac¸on routinie`re. Pour e´le´gante et simple qu’ap-
paraisse cette me´thode, il a fallu nombre d’anne´es avant qu’elle ne puisse eˆtre applique´e
dans le domaine optique. Apre`s les mesures du diame`tre angulaire des satellites de Jupi-
ter (Michelson, 1891) et de diame`tres stellaires (Michelson & Pease, 1921), les premie`res
avance´es en interfe´rome´trie optique a` longue ligne base datent des anne´es soixante-dix
(Hanbury Brown et coll., 1974; Labeyrie, 1975; Bonneau et coll., 1981), essentiellement en















































































Figure I.4 — Phase de cloˆture en interfe´rome´trie. Pour chaque te´lescope Ti, l’atmosphe`re apporte
une phase ale´atoire et inde´sire´e ϕai . A` chaque ligne de base entre les te´lescopes i et j correspond une
phase mesure´e ϕij et une phase the´orique, intrinse`que a` l’objet, ϕ
o
ij que l’on mesurerait en l’absence




(i) Les interfe´rome`tres optiques actuels permettent de ne mesurer V que pour quelques
valeurs de la ligne de base B ; aussi devons-nous trouver des moyens d’interpre´ter ces
donne´es parcellaires et nous cantonner a` des mode`les faisant intervenir un nombre
limite´ de parame`tres. En particulier, la reconstruction d’image I ∝ V˜ devra attendre
encore quelques anne´es avant de se ge´ne´raliser, car elle ne´cessite une bonne couver-
ture du plan des lignes de bases, avec au minimum 6 te´lescopes. Aujourd’hui les
instruments qui l’autorisent n’ont pas la sensibilite´ requise pour l’e´tude des e´toiles
jeunes.
(ii) L’atmosphe`re induit un changement de phase rapide, ale´atoire, et nettement supe´-
rieur a` 2pi dans l’optique, de sorte que mesurer ϕ directement rele`ve de la gageure.
Un artifice, utilise´ de longue date en interfe´rome´trie millime´trique, permet cependant
de conserver une information partielle sur la phase, lorsque trois te´lescopes sont uti-
lise´s simultane´ment : les phases mesure´es suivant les trois lignes de base ont une
somme inde´pendante des perturbations atmosphe´riques (voir figure I.4), somme que
l’on de´signe par phase de cloˆture :
ϕ¯ = ϕ12 + ϕ23 + ϕ31, (I.3)
ou` ϕij est la phase mesure´e entre les te´lescopes i et j. Cette phase ne contient mal-
heureusement qu’une partie de l’information et se re´ve`le assez de´licate a` interpre´ter.
(iii) La transforme´e de Fourier est facile d’emploi si l’e´chantillonnage en ligne de base
permet de re´soudre l’objet, en d’autres termes si λ/B est plus grand que sa taille
angulaire. C’est rarement le cas pour un disque circumstellaire ou une photosphe`re
d’e´toile, par exemple.








30 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
a` savoir une magnitude 5 en K et 7 en V, ce qui est insuffisant pour la grande majorite´
des e´toiles jeunes.
Les nouveaux instruments comme le VLTI et le Keck Interferometer (KI) permettent
de repousser cette limite ; aussi espe´re´-je de nombreux progre`s en formation stellaire prove-
nant de ces instruments dans les toutes prochaines. Tout comme l’ave`nement des de´tecteurs
infrarouges dans les anne´es soixante a permis de notables progre`s avec la mise en e´vidence
des disques, tout comme la perce´e de l’interfe´rome´trie radio dans les anne´es quatre-vingts
a conduit a` l’imagerie de disques circumstellaires dans la de´cennie suivante, tout comme
la mise au point de l’optique adaptative a permis de sonder la nature des grains dans
les disques en lumie`re diffuse´e au cours des dernie`res anne´es, nous attendons des re´sul-
tats majeurs de l’interfe´rome´trie optique : l’essor de cette technique durant les dernie`res
anne´es et l’ave`nement d’instruments a` haute sensibilite´ comme le VLTI ou le KI est tre`s
prometteuse pour les disques, car elle permettra, pour la premie`re fois, d’obtenir une infor-
mation spatiale a` l’e´chelle de l’unite´ astronomique pour au moins une centaine de disques.
En ce qui concerne les e´toiles jeunes de masse interme´diaire (quelques masses solaires),
l’interfe´rome´trie a de´ja` permis de faire de nombreux progre`s (voir Millan-Gabet et coll.,
2001, j’en reparlerai dans le chapitre suivant). Cependant, je ne compte pas abandonner
l’e´tude classique de la distribution spectrale d’e´nergie, d’autant plus que l’interfe´rome´trie
optique ne permet pas encore d’imager le disque, juste d’obtenir une information spatiale
parcellaire. Pour cette raison, je mettrai au point un diagnostic observationnel sur la base
(i) de la distribution spectrale d’e´nergie dans le domaine optique, qui sonde indirecte-
ment le disque depuis le bord interne jusqu’a` une dizaine d’unite´s astronomiques.
(ii) des observations interfe´rome´triques optiques a` longue base, donnant une information
spatiale a` l’e´chelle de l’u.a.
I.4 Mon travail de thèse
J’ai e´tudie´ les disques de classe II autour des e´toiles jeunes de faibles masse en utilisant
un formalisme analytique du transfert radiatif et un diagnostic observationnel combinant
la distribution spectrale d’e´nergie, observable aujourd’hui bien de´friche´e, et les visibilite´s
en interfe´rome´trie optique a` longue base afin d’adjoindre des contraintes spatiales. Le
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Chapitre Deux
Le disque d’accrétion
La compre´hension de la formation des e´toiles et surtout celle des plane`tes est intime-
ment relie´e a` la compre´hension du disque d’accre´tion, notamment la quantite´ de matie`re
qu’il comprend et les conditions physico-chimiques en son sein. J’ai mene´ une mode´lisation
de la structure des disques de classe II et j’ai regarde´ les conse´quences sur les observables,
notamment la prometteuse interfe´rome´trie optique.
Je pre´senterai un aperc¸u des re´sultats observationnels concernant ces disques d’ac-
cre´tion dans la section II.1. Ensuite (section II.2), je passerai une revue les mode`les de la
structure des disques, puis aborderai les ingre´dients physiques standard que nous utilise-
rons par la suite : les hypothe`ses simplificatrices (II.3), le bilan des forces exerce´es (II.4)
et les processus de chauffage (II.5). Je conclurai en pre´sentant les objectifs et le plan de
travail de ma the`se.
II.1 Des observations pour contraindre la structure des
disques
A` partir des observations, dont je re´sume les re´sultats dans la section II.1.1, les mo-
de´lisateurs ont ge´ne´ralement recours a` des mode`les empiriques qui visent a` de´terminer le
flux sortant de l’objet dont la structure est arbitrairement pose´e (section II.1.3). Cette
approche permet de contraindre la nature et la ge´ome´trie des sources observe´es et peu
servir, ensuite, de source d’inspiration a` une mode´lisation auto-cohe´rente de la structure.
II.1.1 Résultats observationnels
L’e´tude des disques s’est longtemps contente´e d’une mise en e´vidence indirecte, sans
information spatiale, a` partir de la photome´trie et la spectrome´trie. L’exce`s infrarouge a
permis de mettre en e´vidence la matie`re circum-stellaire qui rayonne a` des tempe´ratures de
10 a` quelques milliers de Kelvins. Les premiers mode`les de disques de Shakura & Sunyaev
(1973); Lynden-Bell & Pringle (1974) ont permis d’expliquer certains exce`s infrarouges
chez les T Tauri, comme le montre la figure II.2 page suivante : les parties centrales du
disque, plus chaudes, contribuent au flux en infrarouge proche et les parties e´loigne´es de
l’e´toile au flux submillime´trique et millime´trique. L’exce`s ultraviolet est interpre´te´ comme






















distribution spatiale intérieur du disque
surface du disquenormal
Sensibilité des techniques d’observation
optique adaptative IR
photométrie & spectroscopie IR (1−100 microns)
interférométrie IR (<20 microns)
inversé
interférométrie radio
Figure II.1 — Performances compare´es des techniques observationnelles actuelles, pour un disque













(b) Observations et mode`le
Figure II.2 — Disque d’accre´tion et spectre observe´ : a` gauche un sche´ma de principe indique la
contribution du disque au flux infrarouge et de l’accre´tion sur l’e´toile au flux ultraviolet. A` droite,
un exemple tire´ de Bertout et al. (1988) pre´sente deux observations d’e´toiles T Tauri ainsi qu’une
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(e.g. Bertout et coll., 1988). Paralle`lement, (Jankovics et coll., 1983; Appenzeller et coll.,
1984) observent chez les T Tauri des raies interdites de´cale´es vers le bleu, interpre´te´es
comme la signature d’un jet peu dense de matie`re oriente´ dans notre direction et dont la
contrepartie, en e´loignement et de´cale´e vers le rouge, est cache´e par un disque d’accre´tion
optiquement e´pais. De plus, Bastien & Me´nard (1988) observent la polarisation de la
lumie`re et e´tablissent qu’elle est compatible avec une diffusion de la lumie`re stellaire sur
des grains concentre´s dans un disque. Enfin, la haute re´solution spectrale a permis d’e´tablir
que de la matie`re e´tait pre´sente en rotation autour des T Tauri : les raies spectrales
pre´sentant un e´largissement Doppler, a` la fois en millime´trique (Weintraub et coll., 1989)
et en infrarouge (Kenyon & Hartmann, 1989). Ces observations sont compatibles avec un
disque de matie`re en rotation keple´rienne autour de l’e´toile centrale.
A` ces e´le´ments de preuve s’ajoutent ensuite les me´thodes de haute re´solution angulaire,
comme signale´ dans la section I.3.2. D’une part, l’optique adaptative permet d’approcher
la limite de re´solution the´orique des te´lescopes en infrarouge proche : des images en lu-
mie`re diffuse´e de disques vus par la tranche ont fait leur apparition (Roddier et coll., 1996;
Stapelfeldt et coll., 1998), avec une re´solution de 20 u.a. pour un objet a` la distance du
Taureau (150 pc). L’interfe´rome´trie radio est e´galement tre`s prometteuse : cette technique
a permis d’obtenir des cartes du flux thermique en millime´trique avec une re´solution infe´-
rieure a` 100 u.a., ainsi qu’une carte de la cine´matique graˆce a` l’e´largissement Doppler des
raies (e.g. Dutrey et coll., 1994, 1998). Plus re´cemment, l’interfe´rome´trie optique a permis
de sonder des disques en infrarouge proche a` l’e´chelle de l’unite´ astronomique (Malbet
et coll., 1998; Akeson et coll., 2000; Millan-Gabet et coll., 2001; Akeson et coll., 2002).
Cet ensemble de me´thodes apporte diverses connaissances a` propos des disques en
raison des diffe´rents domaines qu’elle sondent, comme le synthe´tise la figure II.1 page
pre´ce´dente. Aux e´chelles infe´rieures a` la dizaine d’unite´s astronomiques, les observations en
photome´trie infrarouge et, plus re´cemment, en interfe´rome´trie, sondent la surface du disque
et permettent principalement de remonter en premier lieu a` la distribution de brillance ;
elles sont tre`s peu sensibles a` l’e´paisseur du disque et n’en sondent aucunement l’inte´rieur.
A` grande e´chelle les observations en polarime´trie et en optique adaptative permettent
de sonder la surface du disque en lumie`re diffuse´e ; elles nous donnent une information
sur la nature des grains ainsi que sur la ge´ome´trie de la surface. Les observations en
interfe´rome´trie radio comple`tent l’e´tude en sondant les conditions physiques et chimiques
sur toute l’e´paisseur du disque.
II.1.2 Interprétation : deux approches distinctes
Il me semble utile, avant d’aller plus avant, de pre´ciser la notion de mode`le. Un mode`le
cohe´rent comprend comprend deux composantes (parfois impossibles a` se´parer) :
(i) La mode´lisation de la structure. Par exemple, elle vise a` de´terminer la carte de
densite´ ρ(x, y, z) et de tempe´rature T (x, y, z) a` partir des processus physiques en
jeu, comme la gravite´, la pression ou le champ magne´tique.
(ii) La mode´lisation des observables. Par exemple, elle vise a` de´terminer le flux the´orique
sortant, sous forme d’images ou de spectres, a` partir de la structure donne´e lors
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transfert radiatif sur une ligne de vise´e ; hormis ledit transfert, cette e´tape n’inclut
pas d’ingre´dients physiques.
Les observateurs peuvent avoir recours des mode`les empiriques lorsqu’ils cherchent a`
interpre´ter des observations : a` partir d’une structure ad hoc, les observables du disque
sont calcule´es (ii) et compare´es aux observations. En taˆtonnant, une ou plusieurs structures
compatibles sont trouve´es sans hypothe`se ni connaissance des processus physiques en jeu.
L’approche cohe´rente consiste a` conside´rer les processus physiques, de la manie`re la
plus re´aliste possible, et de calculer la structure (i) puis les observables (ii). La comparai-
son aux observations permet alors de discriminer les processus physiques en jeu et d’en
contraindre l’intensite´. C’est cette approche que j’ai employe´e au cours de ma the`se.
II.1.3 Modèles empiriques
Notamment, les observateurs ajustent souvent aux observations de disques des loi de
puissance radiales. Dans le domaine infrarouge, la distribution spectrale peut permettre
d’ajuster une loi de tempe´rature effective T (r) ∝ r−q (Beckwith et coll., 1990). La valeur de
l’exposant q permet de discriminer les processus physiques en jeu ; notamment, un disque
chauffe´ par l’e´toile et optiquement e´pais pour sa propre radiation est de´crit par q = −3/4
et un disque passif e´vase´ par q ≈ −1/2. Dans le domaine millime´trique, ou` le disque est
optiquement mince, le flux sonde a` la fois la tempe´rature et la densite´ de surface Σ : ainsi,
Dutrey et coll. (1998) ajustent aux observations T (r) ∝ r−q et Σ(r) ∝ r−p et en de´duisent
la p+ q ≤ 1.5 pour GM Aurigae.
Un certain nombre de mode`les observationnels ont e´te´ conc¸us pour obtenir une in-
formation sur la diffusion multiple, ge´ne´ralement non prise en compte dans le calcul de la
structure, ou de la polarisation. La me´thode utilise´e est ge´ne´ralement de type Monte-Carlo
(Bastien & Me´nard, 1988) et permet de contraindre la densite´ de surface et l’e´paisseur des
parties exte´rieures du disque. Plus re´cemment, cette me´thode a e´te´ utilise´e de manie`re
totalement cohe´rente pour de´terminer la distribution de tempe´rature et le rayonnement
e´mis par un structure passive quelconque, pour un proble`me a` deux dimensions posse´dant
une syme´trie cylindrique (Bjorkman & Wood, 2001) ou a` trois dimensions (Wolf et coll.,
1999). Men’shchikov & Henning (1997) ont obtenu un re´sultat similaire a` deux dimensions
par une me´thode plus classique de transfert radiatif. Wolf (2001), en utilisant une me´thode
inverse a` partir du mode`le de Wolf et coll. (1999), ont montre´ qu’il e´tait possible d’obtenir
la structure d’un disque a` partir d’une carte de flux mais que cela n’admet cependant pas
une solution unique.
D’autres mode`les Hogerheijde & van der Tak (e.g. 2000) traitent le transfert radiatif
hors E´quilibre thermodynamique local (E´TL), c’est-a`-dire qu’ils prennent en compte les
raies d’e´mission et d’absorption du gaz constituant le disque. Ces e´tudes sont importantes
pour un diagnostic de la chimie et sont utilise´es en spectroscopie millime´trique ou en
infrarouge.
Toutes ces e´tudes ne constituent en rien une explication convaincante des phe´no-
me`nes en jeu, car la physique qui induit la structure n’est pas conside´re´e. Elles peuvent

















































Figure II.3 — Physique des disques : quelques ingre´dients putatifs.
qui guide le mode´lisateur. Elles peuvent par ailleurs venir en comple´ment des mode`les de
la structure : la prise en compte du transfert dans les raies ou de la diffusion multiple
n’est pas essentielle pour la de´termination de la structure et est trop couˆteuse a` coupler
avec la dynamique ; en revanche elles sont ne´cessaires a` l’e´tape suivante, a` savoir l’obten-
tion de certaines observables comme les cartes de flux diffuse´ infrarouge ou les cartes de
cine´matique en radio.
II.2 Panorama des modèles de structure
Les processus que le physicien peut invoquer dans l’e´tude de la matie`re circumstel-
laire sont le´gion : hydrodynamique, champ magne´tique stellaire ou produit par le disque,
transfert radiatif de la lumie`re stellaire, chimie de la matie`re circumstellaire, dynamique
des corps forme´s dans le disque, influence d’un compagnon, etc., comme l’explicite la fi-
gure II.3. Aucun mode`le actuellement n’a englobe´ tous ces ingre´dients et les auteurs se
concentrent sur un petit nombre de phe´nome`nes physiques. Il n’est de`s lors pas e´tonnant
que les pistes suivies aient e´te´ nombreuses... apre`s avoir pre´sente´ quelques e´le´ments de ter-
minologie, je dresserai un panorama des points aborde´s dans ces mode`les, en commenc¸ant
par le mode`le standard de Shakura & Sunyaev (1973); Lynden-Bell & Pringle (1974) qui
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II.2.1 Quelques éléments de terminologie
Les disques rayonnent parce qu’ils sont chauffe´s, or, en fonction de la source de chaleur
dominante, les conse´quences sur la structure et les observables sont tre`s diffe´rentes, comme
nous le verrons bientoˆt (II.2.4). Pour cette raison deux cate´gories sont utilise´es :
(i) Les disques actifs, surtout chauffe´s par frottement visqueux (cf. section II.2.3).
(ii) Les disques passifs, essentiellement chauffe´s par le rayonnement de l’e´toile centrale
(cf. section II.2.4).
On peut ensuite distinguer les disques en fonction de la masse de l’e´toile centrale (qui
influe par la puissance du rayonnement, par exemple) et de l’e´tat d’activite´ du disque.
Cela conduit aux classes observationnelles suivantes :
(i) Les e´toiles T Tauri (TTS). Ce sont des e´toiles jeunes de faible masse de classe II. Elles
pre´sentent un taux d’accre´tion mode´re´ de 10−9 a` 10−6M/an environ. Le flux visible
est ge´ne´ralement domine´ par celui de l’e´toile, tandis que le disque est pre´ponde´rant
en infrarouge (e.g. Bertout et coll., 1988).
(ii) Les e´toiles FU Orionis (FUOrs), que l’on conside`re comme des T Tauri ayant connu
un sursaut d’accre´tion (Hartmann & Kenyon, 1996). Elles pre´sentent des taux d’ac-
cre´tion e´leve´s de 10−5 a` 10−4M/an. Le flux est domine´ par celui du disque a` toutes
les longueurs d’onde.
(iii) Les e´toiles de Herbig Ae/Be (HAe/Be), de masse plus importante avec un type
spectral A a` B, pre´sentent des raies en e´mission. Une partie d’entre elles pre´sentent
un exce`s en infrarouge, que l’on peut interpre´ter comme te´moignant d’un disque
(Natta et coll., 2001), mais cela a e´te´ longtemps controverse´. (Nous en reparlerons
dans la section II.2.4).
II.2.2 Modèle standard
Au commencement e´tait le mode`le standard de Shakura & Sunyaev (1973); Lynden-
Bell & Pringle (1974), destine´ a` expliquer les exce`s infrarouges ainsi que le transport de
moment cine´tique. La matie`re en rotation quasi-keple´rienne autour de l’e´toile est suppose´e
concentre´e dans un disque a` syme´trie cylindrique et infiniment fin. La viscosite´ induit
d’une part un freinage de la matie`re, de ce fait anime´e mouvement radial lent par rapport
a` la vitesse de rotation, ce qui explique l’accre´tion. D’autre part, le frottement entre les
anneaux concentriques constituant le disque acce´le`re les parties exte´rieures, qui orbitent
plus lentement, tandis que les parties centrales, rapides, sont freine´es : il en re´sulte un
transfert centrifuge de moment cine´tique. Enfin, la viscosite´ induit un chauffage de la
matie`re.
Inde´pendamment de la nature de la viscosite´, le mode`le pre´voit un chauffage propor-
tionnel du taux d’accre´tion et un profil radial de tempe´rature effective T (r) ∝ r−3/4. Un tel
profil induit une distribution spectrale d’e´nergie λFλ ∝ λ−4/3, ce qui permet d’expliquer,
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II.2.3 Viscosité
De`s lors que l’on s’inte´resse a` la structure du disque, par exemple a` la tempe´rature
dans le plan me´dian ou a` la quantite´ de matie`re disponible afin d’aborder la formations
des plane`tes, la connaissance de la viscosite´ devient ne´cessaire. En effet, le mode`le stan-





sur l’ensemble du disque. En ce qui concerne la tempe´rature centrale, elle est relie´e a` la
profondeur optique et par la` meˆme a` cette densite´ de colonne.
La nature de la viscosite´ pose proble`me. En effet, la viscosite´ mole´culaire est beaucoup
trop faible pour eˆtre en cause : avec des taux d’accre´tion typiques de 10−9 a` 10−4M/yr
dans les objets jeunes, elle impliquerait une quantite´ de matie`re Σ de nombreux ordres
de grandeurs supe´rieure a` la masse du syste`me (au plus quelques masses solaires), comme
l’expliquent Frank et coll. (1992). De plus, un disque avec la viscosite´ mole´culaire seule
pre´senterait un nombre de Reynolds tre`s e´leve´, ce qui indique que de la turbulence s’e´tablit ;
elle est alors responsable de la viscosite´.
On peut e´tablir de manie`re intuitive la fac¸on dont la turbulence permet d’induire la
viscosite´. C’est d’ailleurs ce qu’ont fait les astrophysiciens pour contourner les difficulte´s
the´oriques souleve´es par cette turbulence : si l’on conside`re un fluide turbulent avec des
e´le´ments de taille caracte´ristique l mus a` une vitesse typique v, on s’attend a` une viscosite´
cine´matique ν = lv. En conside´rant que v doit eˆtre celle du son c et que l ne saurait
de´passer quelques e´chelles de hauteur h dans un disque fin, on peut e´tablir, a` l’instar de
Shakura & Sunyaev (1973), la prescription suivante
ν = αcsh (prescription α) (II.2)
ou` α . 1 est uniforme dans le disque. La valeur de α, tre`s incertaine, a une influence
primordiale sur la structure du disque puisqu’alors Σ ∝ α−1. A` partir d’expe´riences en
laboratoire sur des e´coulements cylindriques plans et inspire´s de Lynden-Bell & Pringle
(1974), Richard & Zahn (1999) ont propose´ une prescription alternative ou` la viscosite´ est
proportionnelle au moment cine´tique spe´cifique :
ν = βΩr2 (prescription β), (II.3)
avec β  1 constant sur l’ensemble du disque. Dans le cas des disques, Hure´ et coll. (2001)
ont montre´ qu’elle apportait des pre´dictions tre`s diffe´rentes de celles issues la prescription
α, avec, notamment, un profil radial de densite´ de colonne moins pentu et un disque plus
massif.
Ces prescriptions ne sont que des ordres de grandeur et ne´cessitent d’eˆtre ve´rifie´s.
De plus, elles laissent un gouˆt d’insatisfaction au physicien qui pre´fe`re comprendre la na-
ture meˆme de la turbulence. Aussi de nombreux auteurs se sont-ils attele´s a` la taˆche,
mais a` ce jour aucun consensus ne s’est de´gage´ entre partisans d’une turbulence induite




















































(f) disque avec se´dimentation
Figure II.4 — Mode`les radiaux de disques radiaux d’accre´tion T Tauri, ou` les conditions physiques
sont verticalement moyenne´es : (a) disque actif plat ou e´vase´ (b) disque passif plat, (c) disque passif
e´vase´, (d) disque passif e´vase´ a` deux couches (e) meˆme disque que d, mais incluant le chauffage du bord
interne (f) disque ou` les poussie`res sont concentre´es dans le plan me´dian. Chaque sous-figure comprend
la forme du spectre visible et infrarouge ainsi qu’une vue sche´matique par la tranche du mode`le.
1990; Goldman & Wandel, 1995; Longaretti, 2002) et les de´fenseurs d’une instabilite´ ma-
gne´tohydrodynamique (voir par exemple Hawley & Balbus, 1995; Nakao, 1996; Balbus &
Hawley, 1998). Ces e´tudes reproduisent en ge´ne´ral une valeur faible de α, aux alentours
de 10−3.
II.2.4 Structure verticale et phénomènes de transport
Il apparaˆıt que le sce´nario d’un disque actif n’est pas apte a` reproduire les distributions
spectrales d’e´nergie plates (Kenyon & Hartmann, 1987), comme celle de RY Tau sur la
figure II.2 page 32. La chauffage par l’e´toile centrale est alors invoque´, mais il ne peut
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dans ce cas, les parties externes du disques rec¸oivent davantage de lumie`re stellaire et sont
plus chaudes, d’ou` un spectre en infrarouge moyen et lointain plus important. Le calcul
de l’e´vasement apparaˆıt alors indispensable au calcul des conditions dans le disque et la
notion de structure verticale s’impose.
Par ailleurs, la de´termination de la tempe´rature dans le plan me´dian est cruciale pour
les pre´dictions observationnelles, et cela ne´cessite d’aborder les phe´nome`nes de transport
d’e´nergie perpendiculairement au plan du disque. En effet, nous venons de voir que le
spectre est fortement influence´ par l’e´vasement du disque, or, un disque est d’autant plus
e´pais, et donc e´vase´, qu’il est chaud en son centre. Il se trouve, par ailleurs, que, dans
un disque optiquement e´pais, on s’attend a` ce que la tempe´rature puisse eˆtre plus e´leve´e
dans le plan me´dian qu’a` la surface, comme la the´orie mieux connue du transfert dans les
atmosphe`res stellaires nous pousse a` le croire ; une e´tude plus rigoureuse des phe´nome`nes
de transport est donc requise. Comme les disques sont, en re`gle ge´ne´ral, peu e´pais, les
phe´nome`nes de transport sont essentiellement verticaux, hypothe`se qui est utilise´e dans la
grande majorite´ des e´tudes. Les premiers mode`les, y compris le mode`le standard, utilisent
des conditions verticalement moyenne´es afin de rendre le calcul du transfert analytique,
comme le relatent Frank et coll. (1992) pour un disque actif : l’e´paisseur du disque est
calcule´e a` partir d’un e´quilibre hydrostatique vertical isotherme a` la tempe´rature me´diane,
suppose´e proportionnelle a` la profondeur optique comme dans une atmosphe`re stellaire.
Hubeny (1990) propose un formalisme analytique du transfert dans le cas d’un disque
chauffe´ par viscosite´ et relie la tempe´rature en tout point a` la distribution du chauffage
visqueux et a` la profondeur optique. Il appert que le re´sultat diffe`re de celui d’une atmo-
sphe`re stellaire, en raison de la pre´sence de chauffage sur toute la hauteur du disque alors
que l’atmosphe`re stellaire n’est chauffe´e qu’a` sa base : le plan me´dian dans un disque est
moins chaud que pre´vu. Malbet & Bertout (1991) traitent similairement le cas d’un disque
passif et e´tablit que la surface du disque est surchauffe´e, a` savoir que sa tempe´rature est
supe´rieure a` la tempe´rature effective correspondante et que l’inte´rieur est moins chaud que
la tempe´rature effective. Ces mode`les ne traitant pas l’e´quilibre hydrostatique vertical, ils
ne permettent pas une pre´diction de la structure verticale.
Plus re´cemment, Bell et coll. (1997), dans le cadre du disque actif, ont propose´ un
mode`le nume´rique couplant le transfert radiatif vertical gris et le transport par convection
avec l’e´quilibre hydrostatique vertical. Il convient pour les disques ou` le chauffage est do-
mine´ par la dissipation visqueuse, ce qui est le cas pour une forte accre´tion, comme dans
les FU Orionis. D’Alessio et coll. (1998) ont re´alise´ un travail similaire, incluant e´galement
l’e´clairement par l’e´toile, ce qui convient aux disques T Tauri, pour lesquels le chauffage
par l’e´toile peut eˆtre important. Cette e´tude confirme et pre´cise les tendances pre´vues par
les auteurs pre´ce´dents, a` savoir le chauffage en surface et le calcul de la tempe´rature cen-
trale. Elle est e´galement en bon accord avec la moyenne des observations photome´triques
visibles et infrarouges des T Tauri du Taureau, ce que les mode`les a` structure verticalement
moyenne´e ne pouvaient reproduire : la figure II.4 page ci-contre montre l’influence de la
couche de surface surchauffe´e, seule a` meˆme de produire un spectre bossele´. Dans le meˆme
but, Chiang & Goldreich (1997) ont propose´ un mode`le entie`rement analytique pour un
disque e´claire´ par l’e´toile : ils conside`rent une structure simplifie´e a` deux couches, ou` les
conditions sont verticalement moyenne´es ; la surface est e´claire´e directement et l’inte´rieur
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Enfin, Dullemond et coll. (2002) se sont affranchis des opacite´s de Planck et Rosseland
pour obtenir une solution cohe´rente du transfert vertical dans un disque passif : les e´tudes
pre´ce´dentes ne prenaient que de manie`re approche´e le fait que l’opacite´ de la matie`re
de´pende de la longueur d’onde. Les auteurs trouvent que l’incidence sur le profil vertical
de tempe´rature est importante dans certaines zones du disque, ce qui a pour conse´quence
de modifier les conditions physico-chimiques. En revanche l’influence sur la distribution
spectrale d’e´nergie est faible.
Une hypothe`se simplificatrice courante est de conside´rer que la matie`re du disque est
homoge`ne, a` savoir que gaz et poussie`re sont me´lange´s. Il est possible, en revanche, de
penser que les poussie`res, de´couple´es du gaz, sont concentre´es dans le plan me´dian du
disque comme le montre la figure II.4f. Une conse´quence de cette se´dimentation est que
le gaz, optiquement mince, laisse passer la lumie`re stellaire qui est absorbe´e et re´-e´mise
par les poussie`res dans le plan me´dian ; il en re´sulte que le disque apparaˆıt plat, avec un
spectre λFλ ∝ λ4/3. Les me´canismes invoque´s pour expliquer le me´lange sont la convection
et la turbulence, mais la re´alite´ de l’hypothe`se est incertaine. D’une part, les observations
semblent valider le sce´nario du disque e´vase´ avec un bon me´lange de gaz et de poussie`res.
D’autre part, une simulation nume´rique re´cente de Maddison (2002, communication prive´e)
e´tablit que ce n’est pas ne´cessairement le cas et que cela de´pend de la taille des poussie`res :
seuls les petits grains se trouvent bien me´lange´s. Le mode`le de Chiang et coll. (2001), fonde´
sur le principe du mode`le a` deux couches, prend en compte, mais de manie`re empirique,
une se´dimentation partielle, en supposant que la surface ne comprend pas de gros grains ;
il se trouve que cette hypothe`se n’affecte pas outre mesure la forme de la distribution
spectrale d’e´nergie, qui reste caracte´ristique d’un disque e´vase´, parce que ce sont surtout
les petits grains qui sont responsables de l’absorption et de l’e´mission.
Re´cemment des mode`les nume´riques ont pris en compte la gravite´ du disque en sus du
champ de gravite´ stellaire, dans le cas d’un disque actif. Ce phe´nome`ne avait e´te´ longtemps
ignore´ en raison de la faible masse des disques de type T Tauri. Les conse´quences trouve´es
sont de deux ordres : d’une part le disque contribue au champ de gravite´ vertical dans
les parties e´loigne´es de l’e´toile, ce qui a tendance a` comprimer le disque, a` le rendre le
disque moins e´pais (Hure, 1998; Hure´, 2000). D’autre part, le disque devient alors instable
vis-a`-vis de la gravite´ Toomre (1964), ce qui pourrait induire une turbulence ge´ne´ratrice
de chaleur (Bertin & Lodato, 1999). En appliquant ce chauffage putatif aux FU Orionis,
Lodato & Bertin (2001) ont re´ussi a` reproduire la distribution spectrale d’e´nergie de ces
disques, pre´sentant un tre`s fort exce`s en infrarouge moyen et lointain, ce qu’un mode`le
plus classique ne sait faire. Ce phe´nome`ne commence a` prendre de l’importance au-dela`
d’une dizaine ou d’une centaine d’unite´s astronomiques selon la masse du disque et pourrait
influencer les conclusions tire´es d’observations a` grande e´chelle, notamment en flux diffuse´.
La pre´sence de disques autour des e´toiles plus massives, les e´toiles de Herbig, a e´te´
moins rapide a` e´tablir, parce que certaines d’entre elles ne pre´sentent aucun exce`s infra-
rouge ou parce que les mode`les pre´ce´dents n’arrivent pas a` reproduire correctement leur
spectre, en particulier un exce`s infrarouge trop important et une de´ficience en infrarouge
moyen. L’existence du disque a e´te´ mis en doute par Boehm & Catala (1994); Boehm &
Hirth (1997) sur les bases de l’absence de de´calage vers le bleu des raies interdites (voir
section II.1.1), tandis que Hillenbrand et coll. (1992); Ghandour et coll. (1993) soutiennent
la pre´sence d’un disque massif (M˙ ∼ 10−6–10−5M/an) autour d’une partie des HAe/Be
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leur e´chantillon ont cependant des caracte´ristiques qui sugge`rent une enveloppe circumstel-
laire. Plus re´cemment, Dullemond et coll. (2001) ont propose´ un mode`le de disque passif
permettant de reproduire les observations en photome´trie visible et infrarouge (figure II.4e
page 38) : en raison du flux important de l’e´toile, le bord interne du disque, directement
chauffe´ par l’e´toile est renfle´. Il met alors dans l’ombre le disque interne. Les conse´quences
sont, d’une part, un fort exce`s infrarouge lie´ a` ce bord renfle´ et, d’autre part, une de´fi-
cience en infrarouge moyen en raison des re´gions plonge´es dans l’ombre. Les observations
en interfe´rome´trie a` longue base de Millan-Gabet et coll. (2001), en infrarouge proche,
semblent, par ailleurs, voir ce bord interne : elles compatibles avec un anneau entourant
l’e´toile centrale, pas avec un disque.
II.2.5 Éjection de matière
La pre´sence de raies interdites de´cale´es vers le bleu chez beaucoup d’objets jeunes,
ainsi que de flots d’e´jection polaires a` grande e´chelle fait de l’e´jection un processus-clef
de la formation stellaire. La collimation a` grande e´chelle de ces jets penche en faveur de
la pre´sence de champ magne´tique. De plus, co¨ıncidence troublante, leur axe est paralle`le
a` celle du champ magne´tique dans le disque (Strom et coll., 1986; Novak et coll., 1990) :
les observations en lumie`re polarise´e permettent de de´duire l’alignement des grains, qui,
eux, permettent de remonter a` la direction du champ magne´tique (selon les conditions soit
paralle`le, soit perpendiculaire a` la premie`re).
En termes de mode´lisation, bien que certains auteurs pensent que ces jets sont issus
d’un vent stellaire (e.g. Trussoni & Tsinganos, 1993), nombreux sont ceux qui voient en
ceux-ci de la matie`re e´jecte´e du disque. Shu et coll. (1994), par exemple, supposent que
le champ magne´tique stellaire est responsable de l’e´jection au niveau de l’interface entre
disque et e´toile, a` quelques rayons stellaires. Ferreira & Pelletier (1995); Casse & Ferreira
(2000) proposent a contrario qu’un champ magne´tique est pre´sent dans le disque et expulse
de la matie`re de la surface de celui-ci.
Si ce dernier mode`le est valable, il remet en cause les mode`les de disques purement hy-
drodynamiques, du moins dans les parties proches de l’e´toile : l’e´jection de´ple`te la matie`re
contenue dans le disque et enle`ve de l’e´nergie de la surface du disque. De plus, la pre´sence
d’un champ magne´tique fort couple le disque et l’e´toile : si ce disque est pre´sent tre`s pre`s de
l’e´toile, alors ce couplage ralentit le disque et acce´le`re l’e´toile, car le disque interne tourne
plus rapidement que l’e´toile. Cela implique un transfert de moment centripe`te, alors meˆme
qu’une des questions the´oriques cruciales est d’arriver a` extraire le moment des parties
centrales. Aussi pense-t-on que le disque comporte un trou en son centre, c’est-a`-dire que
le bord interne est loin de l’e´toile, mais la de´ple´tion des zones centrales devrait amoindrir
l’exce`s en infrarouge proche, contrairement a` ce que l’on observe dans de nombreux cas.
Nous parame´trerons cette e´jection de matie`re (voir section II.4.1) afin d’e´tudier son
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II.2.6 Évolution du disque et formation des planètes.
Les classes II et III diffe`rent par l’intensite´ de l’exce`s infrarouge et, ainsi qu’on l’ex-
plique, par la quantite´ de matie`re contenue dans le disque. Par ailleurs, les observations
montrent que la fre´quence des disques circumstellaires diminue avec l’aˆge des syste`mes
(notamment Haisch et coll., 2001). Aussi de nombreuses e´tudes ont-elles e´te´ destine´es a`
de´crire l’e´volution des disques de type T Tauri, et les pistes suivies sont assez nombreuses.
La solution de simplicite´ est de conside´rer que les disques conservent une structure
a` syme´trie cylindrique et e´voluent lentement, de sorte qu’on puisse a` tout instant les
mode´liser par un disque stationnaire. Par exemple, Clarke et coll. (2001) abordent de
cette manie`re la photo-dissiociation des disques par le flux ultraviolet provenant de l’e´toile.
Drouart et coll. (1999); Hersant et coll. (2001) e´tudient un disque qui se de´ple`te de manie`re
parame´tre´e, avec un taux d’accre´tion croissant avec le temps. En conside´rant l’e´volution
des conditions physico-chimiques, ces mode`les permettent de remonter aux conditions dans
la ne´buleuse solaire primitive a` partir des abondances actuelles dans le syste`me solaire :
ils contraignent ainsi le taux d’accre´tion initial et le parame`tre de viscosite´ α. En ce qui
concerne la formation des plane`tes, certains mode`les e´tudient l’interaction entre disque et
plane`tes et montrent que les plane`tes forme´es peuvent migrer vers l’e´toile Del Popolo &
Eksi (par exemple 2002).
Ce genre de me´thode ne prend pas en compte la possibilite´ d’une e´volution vers une
structure asyme´trique, ce qui peut eˆtre le cas pour des disques entourant une binaire serre´e,
perturbe´s par un compagnon proche ou une e´toile passant a` proximite´ ou dans lequel
des plane`tes massives se forment. Les simulations nume´riques de type Smooth Particle
Hydrodynamics (SPH) commencent a` se de´velopper pour ce genre de proble´matique.
II.3 Des hypothèse simplificatrices
II.3.1 Hypothèses courantes
Le transfert radiatif est un proble`me ardu, et quasiment inaccessible aux ordinateurs
actuels, si l’on ne proce`de pas a` des simplifications : en ce qui concerne les disques, aucun
code a` trois dimensions couplant transfert radiatif et hydrodynamique n’a encore vu le
jour. La plupart des travaux se concentrent sur un disque a` syme´trie cylindrique afin de
ne garder que deux dimensions. De plus, a` moins de mode´liser la dynamique du disque,
son interaction avec d’e´ventuelles proto-plane`tes, la perturbation de compagnons stellaires
proches ou la propagation d’instabilite´s, nous n’avons pas de raisons particulie`res de vouloir
lui donner a` tout prix une ge´ome´trie alambique´e. C’est dans ce contexte que nous allons
faire les hypothe`ses suivantes : le disque orbite autour d’une e´toile simple, sans compagnon
proche et est a` syme´trie cylindrique.
Nous ne´gligeons e´galement l’impact du champ magne´tique avec lequel une description
analytique deviendrait extreˆmement pe´rilleuse. Cette hypothe`se peut paraˆıtre raisonnable
a` plusieurs unite´s astronomiques de l’e´toile, a contrario elle risque fort d’eˆtre inade´quate
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II.3.2 Le disque est aplati
Une autre hypothe`se concerne l’e´paisseur de ce disque. Les observations a` large e´chelle,
en lumie`re diffuse´e, ou les conside´rations d’ordre de grandeur des conditions physiques,
tendent a` prouver que la plupart des disques d’accre´tion de type T Tauri sont apla-
tis, c’est-a`-dire que le rapport de leur e´paisseur sur la distance est faible, ge´ne´ralement
quelques dixie`mes. Cela est confirme´ a posteriori par les mode`les analytiques ou nume´-
riques existants. Cette hypothe`se est utile car on peut alors ne´gliger la variation de la
gravite´ horizontale de l’e´toile avec la hauteur dans le disque (voir II.8). En particulier les
disques aplatis et peu massifs sont en rotation keple´rienne.
II.3.3 Le transfert radiatif dans le disque est essentiellement verti-
cal
Les mode`les analytiques et nume´riques de disque d’accre´tion font ge´ne´ralement l’hy-
pothe`se que le transfert de rayonnement a lieu suivant une direction perpendiculaire au
plan du disque, des couches me´dianes vers les couches externes. Or, dans les disques, les
conditions de´pendent de la distance a` l’e´toile : le champ de gravite´ local ou l’irradiation
stellaire en sont des exemples patents. Aussi nous attendons-nous a` ce qu’existe e´galement
une composante horizontale du flux radiatif. Nous allons montrer que cette composante
peut eˆtre ne´glige´e dans le cas des disques ge´ome´triquement minces, c’est-a`-dire que, com-
pare´ aux flux radiatif vertical Fz, le flux horizontal Fr contribue de fac¸on ne´gligeable au
chauffage de la matie`re.
L’apport d’e´nergie par unite´ de masse des flux verticaux et horizontaux, uz et ur
s’obtient par un bilan d’e´nergie sur un e´le´ment de matie`re infinite´simal situe´ a` distance r













conforme´ment a` l’explication de la figure II.5 page suivante
Ensuite, il est possible de relier les flux a` la distribution de tempe´rature T en consi-
de´rant l’approximation de diffusion : ils sont alors proportionnels au gradient d’e´nergie
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Figure II.5 — Chauffage d’un e´le´ment de matie`re infinite´simal par le flux horizontal Fz : bilan entre
flux entrant et flux sortant.
Enfin, l’analyse dimensionnelle nous fournit un ordre de grandeur pour les de´rive´es spa-







ou` h est l’e´chelle de hauteur. Le chauffage de la matie`re par le flux radiatif horizontal
repre´sente une fraction (h/r)2 celui du flux vertical. Dans la plupart des disques T Tauri,
h/r est de l’ordre de 0.1, ce qui justifie l’approximation.
II.3.4 Le disque n’est pas auto-gravitant
Le disque devient auto-gravitant lorsque le champ de gravite´ lie´ au disque devient du
meˆme ordre que celui de l’e´toile centrale. Il se produit alors une modification
(i) du champ de gravite´ vertical, avec pour conse´quences
(a) la modification de l’e´quilibre hydrostatique vertical, avec un disque plus dense
et plus fin (e.g. Bardou et coll., 1998; Hure´, 2000)
(b) la ge´ne´ration d’ondes de gravite´ et d’instabilite´s qui ge´ne`rent une asyme´trie (voir
par exemple Toomre, 1964) et dissipent de l’e´nergie (Bertin & Lodato, 1999).
(ii) du champ de gravite´ horizontal qui modifie la vitesse de rotation (Bodo & Curir,
1992, e.g.) avec des conse´quences
(a) dynamique, a` savoir la modification du profil radial de densite´ de surface
(b) dissipative, a` savoir la modification du chauffage visqueux
Ces phe´nome`nes ont lieu dans les parties e´loigne´es de l’e´toile ou` le potentiel de l’e´toile
devient faible. Les mode`les de disques de´ja` existants tendent a` montre que, pour des taux
d’accre´tion mode´re´s (M˙ . 10−6M/an) et une amplitude moyenne de la viscosite´ α ∼
10−2, le phe´nome`ne (ii) n’importe qu’au-dela` de plusieurs centaines d’unite´s astronomiques
de l’e´toile (Bertin & Lodato, 1999). En revanche, Hure´ (2000) concluent que le premier
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qu’un disque α e´claire´ par l’e´toile est beaucoup plus chaud et donc visqueux dans sa partie
externe, de sorte que la quantite´ de matie`re y est moindre et que ce phe´nome`ne n’importe
qu’au-dela` d’une centaine d’unite´s astronomiques (D’Alessio et coll., 1999).
Dans la suite, nous ne´gligerons le champ de gravite´ du disque et en ve´rifierons a
posteriori le domaine de validite´.
II.4 Mécanique du disque d’accrétion stationnaire
Dans cette section, nous de´couplons les phe´nome`nes me´caniques verticaux et hori-
zontaux, et faisons l’hypothe`se d’un disque d’accre´tion stationnaire, c’est-a`-dire que les
quantite´s physiques ne de´pendent pas du temps. Dans le sens radial (section II.4.1), le
phe´nome`ne dominant est le couple visqueux exerce´ sur la matie`re induisant un transport
de moment cine´tique centrifuge et un transport de matie`re centripe`te, l’accre´tion. L’in-
fluence de l’e´paisseur ge´ome´trique du disque est ne´gligeable car ce couple de´pend peu de
h/z ; aussi supposons-nous un disque infiniment plat. Dans le sens vertical (section II.4.2),
la me´canique est domine´e par l’e´quilibre hydrostatique.
II.4.1 Accrétion et densité de surface
Le mode`le standard de disque d’accre´tion stationnaire (Shakura & Sunyaev, 1973;
Lynden-Bell & Pringle, 1974) pre´dit une accre´tion uniforme, c’est-a`-dire que le flux radial
de matie`re a` travers un cylindre de rayon r centre´ sur l’e´toile est inde´pendant de r. Ces
mode`les n’incluent pas l’e´jection de matie`re observe´e dans les objets jeunes et pre´dite par
les mode`les de disque magne´tise´ (e.g. Blandford & Payne, 1982). Sa description physique
ne´cessite l’e´tude de l’influence du champ magne´tique sur la matie`re, un proble`me complexe
que nous ne cherchons pas a` aborder. Nous avons donc choisi de mode´liser cette e´jection
de manie`re empirique, afin de pouvoir tout de meˆme e´tudier les effets e´ventuels de la
perte de masse dans les parties centrales du disque. Aussi posons-nous un taux d’accre´tion









si r ≤ re
M˙∞ si r > re
(II.8)
ou` re est le rayon en-dec¸a` duquel l’e´jection a lieu, M˙∞ le taux d’accre´tion au bord externe
du disque et ξ l’indice d’e´jection (Ferreira & Pelletier, 1995).
La dissipation surfacique d’e´nergie Uv et la densite´ de surface Σ se trouvent par
conservation radiale de la matie`re et du moment cine´tique, a` la manie`re de Shakura &
Sunyaev (1973). La figure II.6 page suivante re´sume ces arguments de conservation en
utilisant un anneau situe´ entre r et r + dr. La masse e´jecte´e n’est autre que la variation
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Figure II.6 — Lois de conservation dans un disque pre´sentant de l’e´jection.







Figure II.7 — Profil radial de rotation dans le disque. A` l’interface disque-e´toile, le profil de rotation
n’est plus keple´rien : le sens de variation de Ω s’inverse en r0 ≈ r?.
C(r) est le couple visqueux exerce´ par les parties du disque situe´es au-dela` de r sur celles
















ν(r, ζ) dζ. (II.11)

















Afin de re´soudre cette dernie`re, il est ne´cessaire d’obtenir une condition initiale, en ge´ne´ral
le couple exerce´ par l’e´toile sur le bord interne du disque, et d’explorer pour ce faire la
terra incognita qu’est l’interface disque-e´toile. Si le bord est tre`s proche de l’e´toile, cette
condition est avantageusement remplace´e par dΩ/dr(r?) = 0 (Frank et coll., 1992). En
effet, la vitesse de rotation du disque, suppose´e keple´rienne, est nettement supe´rieure a` celle
de l’e´toile ; aussi le profil radial de rotation admet-il un changement de comportement a`












































si r > re.
(II.15)
La densite´ de colonne et le chauffage ont exactement la meˆme allure que dans un disque








II.4.2 Équilibre hydrostatique vertical
Nous notons
ρ = S(P, T ) (II.18)
la fonction d’e´tat du fluide du disque. L’e´quilibre hydrostatique de´pend de l’acce´le´ration
verticale du champ de gravite´, a` savoir dP = ρgzdz. Nous re´-e´crivons cette e´quation sous
une forme moins usuelle,
∂2P
∂m2









est la densite´ de colonne au-dessus de z. Cela est utile dans le cas d’un disque ge´ome´tri-
quement fin ou` gz varie peu avec z, de sorte que sa de´rive´e est sensiblement constante.
D’un point de vue nume´rique, cette e´quation se re´sout de manie`re ite´rative. A` chaque
e´tape, S(P, T ) est remplace´ un de´veloppement au premier ordre a + bP et le syste`me
matriciel affine ∂2P/∂m2 = a + bP est re´solu. Les deux conditions aux limites suivantes
ont e´te´ utilise´es :
(i) Dans le plan e´quatorial du disque, la de´rive´e premie`re de la pression est nulle par
syme´trie : ∂P/∂m(M) = 0.
(ii) A` l’exte´rieur du disque, la pression est celle du milieu ambiant, Pa : P (0) = Pa. Sa








48 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse




R cr−v( ) ρ
ρ
Figure II.8 — Transfert radial de moment cine´tique dans un e´coulement cylindrique. A` la vitesse
d’ensemble, s’ajoute une vitesse d’agitation des e´le´ments de fluide, qui transfe`rent alors du moment
angulaire selon la direction radiale. Ce transfert est lie´ au parcours moyen λ des e´le´ments de fluide
(indique´ par la distance entre les cercles pointille´s), a` leur vitesse moyenne c, a` la densite´ ρ et a` la
variation radiale de la vitesse angulaire Ω(r). La vitesse relative de l’e´coulement entre la position r et
r + λ est vr, prise dans un re´fe´rentiel tournant a` la vitesse Ω(r).
II.5 Processus de chauffage
II.5.1 Chauffage par dissipation visqueuse
Dans le cas des disques d’accre´tion, les diffe´rentes parties n’orbitent pas a` la meˆme
vitesse autour de l’e´toile de sorte des forces de friction s’exercent au sein de la matie`re. Il en
de´coule une dissipation d’e´nergie dont une des conse´quences est le chauffage de la matie`re
La figure II.8 explique le processus de transport de moment angulaire dans le disque,
mode´lise´ par e´coulement cylindrique. Si l’on note la viscosite´ cine´matique ν comme e´tant
le produit du libre parcours moyen des e´le´ments de fluide par leur vitesse moyenne et Ω(r)
le profil de vitesse angulaire de l’e´coulement, nous obtenons les flux spe´cifiques de moment









Ces flux sont donne´s par unite´ de volume de fluide. Un anneau de matie`re de largeur dr
et d’e´paisseur dz est ainsi soumis un couple donne´ par le flux de moment a` travers cet
anneau. Le travail de ce couple s’e´crit










En inte´grant par parties chacun des deux termes de l’e´quation ci-dessus (de manie`re si-
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GM* /d
2 Ωr 2
d 2 = r 2 + z 2






Figure II.9 — E´quilibre en un point du disque entre la pression (verticale), l’attraction de l’e´toile


























ou` rmin et rmax sont les rayons interne et externe du disque et zmin et zmax des bornes
d’inte´gration verticale. Dans l’e´quation (II.24), le premier terme est un travail correspon-
dant aux conditions aux bords interne et externe du disque et le deuxie`me correspond aux
conditions a` la surface du disque. Le dernier terme est une dissipation volumique d’e´nergie,













Dans le cas d’un disque ge´ome´triquement fin et domine´ par le potentiel de l’e´toile, la
vitesse de rotation est donne´ par l’e´quilibre de la force de gravite´, de la pression et de la















































φ H (r )
Figure II.10 — Incidence de la lumie`re stellaire sur un disque. L’angle d’incidence sur le disque n’est
pas donne´ par l’horizontale mais par la ligne d’e´gale profondeur optique τ 0H = 1. Cet angle se de´compose
en un terme ϕ? lie´ a` la dimension de l’e´toile et un autre ϕe lie´ a` la ge´ome´trie de la surface du disque.
II.5.2 Chauffage par l’étoile centrale
L’e´clairement par l’e´toile, en de´pit de son apparente simplicite´, nous donne du fil a` re-
tordre : il faut en effet localiser la zone d’absorption pre´dominante pour en de´duire l’angle
d’incidence, comme le montre la figure II.10. Le milieu plan-paralle`le est ainsi pris selon la
direction de la surface et non paralle`lement au plan me´dian ; pour les disques ge´ome´trique-
ment minces cela re´sulte en des erreurs syste´matiques en (h/r)2 qui, heureusement, restent
faibles. Connaissant la hauteur H(r) de la zone d’absorption du rayonnement stellaire,

















cosϕe (ϕ? − sinϕ?) cosϕ?
]
, (II.28b)

















et T? est la tempe´rature effective de l’e´toile. Le premier est le rayon apparent de l’e´toile
depuis un point situe´ a` distance r de celle-ci et le second un angle lie´ a` l’e´vasement du
disque, nul dans le cas ou` la surface est localement plane, c’est-a`-dire quand H ∝ r.
II.5.3 Prise en compte approchée du transfert horizontal
Il est e´galement possible de traiter le transfert radiatif horizontal de manie`re perturba-
tive en conside´rant l’e´nergie apporte´e a` un e´le´ment de fluide par le flux horizontal. Comme
le disque est optiquement e´pais dans la direction radiale, l’approximation de profondeur
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II.6 Objectifs et plan de travail
J’ai pre´ce´demment souleve´ l’importance des phe´nome`nes de transport dans la de´ter-
mination de la structure des disques. Mais on constate que la litte´rature fournit, soit des
mode`les tre`s simples, du type de Chiang & Goldreich (1997), soit des mode`les nume´riques
complexes du type de D’Alessio et coll. (1998). Or, ces mode`les sont difficiles a` interpre´ter
et nous e´chappe la substantifique moelle. Il est donc ne´cessaire de de´velopper un mode`le
introduisant un traitement analytique du transfert, a` la manie`re de Hubeny (1990); Malbet
& Bertout (1991), afin de pointer du doigt les me´canismes en jeu. Ce mode`le a pour but
de prendre en compte en meˆme temps diffe´rentes sources de chauffage, dont l’irradiation
stellaire et la dissipation visqueuse, et de coupler ce transfert a` l’e´quilibre hydrostatique
vertical, afin d’avoir une pre´diction de la structure verticale.
Le chapitre III de´veloppe le mode`le analytique de transfert radiatif vertical pre´ce´dem-
ment e´voque´ et publie´ par Malbet et coll. (2001). Le formalisme employe´ permet de prendre
en compte un nombre quelconque de sources de chauffage : j’aborderai le chauffage par
l’e´toile, par dissipation visqueuse et montrerai comment traiter de manie`re perturbative le
transfert radiatif horizontal. Ce formalisme, cependant, ne permet pas une de´termination
directe des conditions physiques, car il fait intervenir des quantite´s inte´gre´es (e.g. profon-
deur optique) et un couplage avec l’e´quilibre hydrostatique vertical. J’ai ainsi mis en place
une solution nume´rique dans le cas d’un disque actif. J’ai achoppe´ sur la mise en œuvre de
l’e´clairement par l’e´toile et ai de´cide´, pour un temps, de revenir a` une structure simplifie´
qui serve de premier pas, et, e´ventuellement, de condition initiale a` ce mode`le.
Cette structure simplifie´e, pre´sente´e dans le chapitre IV et publie´e par Lachaume
et coll. (2003), est une version simplifie´e a` deux couches du formalisme pre´ce´dent ; il peut
e´galement eˆtre vu comme une ge´ne´ralisation du mode`le de Chiang & Goldreich (1997)
aux disques pre´sentant a` la fois irradiation stellaire et dissipation visqueuse. Il est utile
en ce sens qu’il permet une description analytique simple des conditions dans le disque,
comme la tempe´rature de surface ou la tempe´rature me´diane en fonction de la distance
a` l’e´toile. Un tel mode`le permet de pointer avec acuite´ les processus dominants et leur
influence sur la structure ; il s’agit d’un outil puissant pour e´tablir un diagnostic a` partir
des observations, d’autant plus que ses pre´dictions sont proches de celles des mode`les
nume´riques plus e´labore´s.
Je terminerai par une prospective observationnelle, axe´e sur l’interfe´rome´trie optique
a` longue base dont j’attends des de´veloppements majeurs, en raison de la sensibilite´ accrue
des instruments a` venir. Le chapitre V (publie´ par Lachaume, 2003) commence par e´tudier
ce que l’interfe´rome´trie optique nous apprend a` partir d’objets marginalement re´solus, ce
qui reste le cas ge´ne´ralement des disques T Tauri : taille apparente, asyme´trie et profil
radial de brillance. Ensuite, je prospecterai l’influence de quelques parame`tres-clefs des
disques sur les observables. Enfin, j’ajusterai le mode`le a` deux couches (chapitre IV) pour
quelques e´toiles jeunes de´ja` observe´es en interfe´rome´trie optique. Je montrerai, en parti-
culier, qu’un unique point de visibilite´ peut s’ave´rer une contrainte forte sur les mode`les
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Chapitre Trois
Un modèle semi-analytique de
structure verticale
Des conditions physiques dans les disques d’accre´tion circumstellaires de´pend notre
compre´hension de la formation des syste`mes plane´taires. En effet, la quantite´ de matie`re
disponible de´pend de la dynamique, par le truchement de la viscosite´. Or, celle-ci de´-
pend a priori de la tempe´rature et de la densite´. Aussi semble-t-il obligatoire d’avoir une
bonne estimation de ces conditions, particulie`rement dans le plan me´dian, ou` se concentre
la grande partie de la matie`re. Sans une e´tude du transfert radiatif, la tempe´rature me´-
diane n’est pas accessible : dans un disque optiquement e´pais — proprie´te´ courante pour
les disques T Tauri dans la zone de formation plane´taire (< 20 AU) — elle peut eˆtre
plus d’un ordre de grandeur supe´rieure a` la tempe´rature de surface, donne´e, elle, par des
conside´rations de bilan e´nerge´tique. D’autre part, les mode`les isothermes, de´crivant une
tempe´rature uniforme sur toute l’e´paisseur du disque tendent a` reproduire avec difficulte´
les observations. Notre meilleure compre´hension des disques, et la confrontation ne´cessaire
avec les observations, ne peut e´viter l’e´tape the´orique du transfert radiatif.
C’est une taˆche ardue. En effet, la transmission du rayonnement par la matie`re de´pend
de la tempe´rature et de la pression, or la tempe´rature de´pend elle-meˆme du chauffage par
le rayonnement : dans la plupart des cas, ce cercle vicieux se re´sout de manie`re ite´rative.
De plus, le rayonnement est une donne´e a` six dimensions : la position dans l’espace, la
direction de propagation et la fre´quence... autant dire qu’une solution nume´rique directe
est encore loin de porte´e des ordinateurs actuels. De nombreux auteurs se sont de´ja` achar-
ne´s a` re´soudre des versions simplifie´es de ce transfert, dans la plupart des cas en inte´grant
nume´riquement les e´quations inte´grodiffe´rentielles re´gissant la dynamique et le rayonne-
ment. Par exemple, Dullemond et coll. (2002) traitent un syste`me que nous pre´sentons
dans la table III.1 page suivante, non pour en expliquer la physique mais afin d’en mon-
trer la complexite´. Et pourtant ces auteurs traitent un transfert radiatif dans un milieu a`
syme´trie cylindrique, sans composante radiale et omettant volontairement chauffage vis-
queux, convection et diffusion. Si cette re´solution nume´rique a le me´rite de permettre une
de´termination fiable de la solution, elle ne nous e´claire gue`re sur les processus en jeu et
leur importance. Nous avons ainsi de´cide´ de suivre une approche diffe´rente, fonde´e sur une
inte´gration analytique des e´quations, a` la manie`re de Hubeny (1990); Malbet & Bertout
(1991). Une telle approche n’e´vite pas l’e´tape nume´rique et les difficulte´s associe´es, mais
permet d’exposer avec plus de clarte´ les diffe´rents phe´nome`nes physiques et leur incidence
sur les conditions dans le disque.
Dans ce chapitre, nous nous concentrons sur un disque ge´ome´triquement fin, a` ge´ome´-
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Table III.1 — Syste`me d’e´quations re´solu nume´riquement par Dullemond et coll. (2002) : (a) extinc-
tion du rayonnement stellaire incident, (b) profondeur optique pour le rayonnement stellaire, (c) angle
d’incidence, (d) indice d’e´vasement, (e) dissipation locale d’e´nergie lie´e a` la radiation incidente, (f) trans-
fert du rayonnement e´mis par le disque, (g) e´quilibre thermodynamique local, (h) intensite´ moyenne de
rayonnement, (i) e´quilibre hydrostatique, (j) de´termination de la hauteur de la zone e´claire´e par l’e´toile
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lairement au plan du disque. Dans la section III.1, nous e´tudions l’influence d’une source
de dissipation d’e´nergie quelconque, locale ou lie´e a` une irradiation externe, dans un mi-
lieu ou` le transfert est purement vertical. La section III.2 applique ensuite ces re´sultats
aux disques T Tauri. Enfin la la me´thode de re´solution nume´rique est expose´e dans la
section III.3 et les re´sultats en section III.4.
III.1 Une résolution formelle du transfert radiatif plan-
parallèle
Les deux hypothe`ses pre´ce´dentes poussent a` mode´liser le transfert radiatif dans le cas
ou` les conditions ne de´pendent pas des positions angulaire et radiale. Aussi conside´rons-
nous un milieu invariant par translation horizontale, dit plan-paralle`le, comme indique´
sur la figure III.1 page suivante, et posse´dant une syme´trie selon un plan me´dian. Nous
cherchons a` de´terminer le flux radiatif en tout point de ce milieu connaissant les sources
de chauffage en tout point.





















Figure III.1 — Ge´ome´trie du milieu plan-paralle`le : les coordonne´es de position verticale utilise´es sont
la hauteur z, la densite´ de colonne m ou la profondeur optique τ . L’intensite´ spe´cifique de rayonnement
Iν de´pend de la position m et de l’angle θ avec la verticale. En tout point le chauffage par unite´ de
masse est donne´ par uk en pre´sence des sources de chauffage k = 1 a` n.
par rapport a` la verticale θ et de la fre´quence conside´re´e ν. Nous utilisons la densite´ de
colonne m en guise de coordonne´e verticale, et µ = cos θ pour indiquer la direction. Ce
choix de variables permet d’alle´ger les e´quations a` venir. Pour e´tudier la propagation
du rayonnement, il est ne´cessaire de connaˆıtre les conditions physiques de la matie`re,
ses coefficients d’absorption et de diffusion, son e´mission, etc. Les principales grandeurs
usuelles du transfert sont liste´es dans la table III.2 page suivante.
III.1.1 Lien entre source de chauffage et profil de température
III.1.1.1 Les équations fondamentales
En proce´dant a` la manie`re de Mihalas (1970), la propagation de l’intensite´ spe´cifique
de rayonnement de´pend d’un terme d’extinction χν et d’un terme source Sν . Ce terme
source est relie´ a` l’e´mission de la matie`re et a` la diffusion de rayonnement provenant
d’autres directions, comme explique´ sur la figure III.2 page 57. Dans l’hypothe`se d’un






ou` κν , σν et χν sont les sections efficaces d’absorption, de diffusion et d’extinction de la
matie`re par unite´ de densite´ de colonne, ρ et T les densite´ et tempe´rature du milieu, Bν(T )
l’e´mission d’un corps noir et Jν l’intensite´ moyenne du rayonnement. L’intensite´ spe´cifique




= χν (Sν − Iν) . (III.2)








56 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
Table III.2 — Principales grandeurs couramment utilise´es en transfert radiatif.
Grandeur Signification
Variables
m Densite´ de colonne au-dessus du point conside´re´
µ Cosinus de l’angle de la direction du rayonnement avec la verticale




uk(m) Dissipation d’e´nergie par unite´ de masse
Proprie´te´s optiques
κν(ρ, T ) Section efficace d’absorption
σν(ρ, T ) Section efficace de diffusion (e´lastique et isotrope)
χν(ρ, T ) Section efficace d’extinction (absorption + diffusion)
τν(m) Profondeur optique (transmission logarithmique du rayonnement)
Rayonnement
Iν(m,µ) Intensite´ spe´cifique de rayonnement
Bν(T ) Fonction de Planck (e´mission d’un corps noir)
Sν(m) Fonction source (e´mission + diffusion isotrope)
Jν(m) Intensite´ diffuse de rayonnement (moyenne sur la direction de Iν)
Hν(m) Flux radiatif vertical (×4pi)
Kν(m) Pression de radiation (×4pi/c)
Quantite´s bolome´triques
J , H, K, B Quantite´s bolome´triques correspondant a` Jν , Hν , Kν , Bν
χJ , κJ , σJ Opacite´s bolome´triques ponde´re´es par l’intensite´ diffuse Iν
χH , κH , σH Opacite´s bolome´triques ponde´re´es par le flux Hν
χB , κB , σB Opacite´s de Planck (ponde´re´es par Bν)
χR, κR, σR Opacite´s de Rosseland (harmoniquement ponde´re´es par dBν/dT )
dissipations volumique d’e´nergie uk, par∫ +∞
0




si nous conside´rons le milieu a` l’e´quilibre thermodynamique local (E´TL). Une telle suppo-
sition suppose en particulier que la poussie`re et le gaz soient thermalise´s, en l’occurrence
par collision, c’est-a`-dire que la densite´ doit eˆtre suffisante. L’hypothe`se est globalement
ve´rifie´e dans les parties me´dianes mais devient probablement sujette a` caution dans les
parties supe´rieures et te´nues.
III.1.1.2 Dissipation de l’énergie
En combinant les e´quations (III.1) et (III.3) nous obtenons
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Figure III.2 — Transfert radiatif plan-paralle`le. La variation dIν de l’intensite´ spe´cifique de rayon-
nement se de´compose un terme source et un terme perte, chacun compose´s d’absorption-e´mission et de
diffusion.
Les coefficients d’absorption κB et κJ sont des coefficients d’absorption ponde´re´s, respec-
tivement, par l’e´mission et par l’intensite´ diffuse.
Comme piB = σBT















La tempe´rature du milieu est la somme de deux termes : (i) un terme de chauffage local
proportionnel a` la somme des uk et (ii) un terme proportionnel a` l’intensite´ diffuse de
rayonnement J , lie´ au chauffage par le rayonnement des couches adjacentes
III.1.1.3 Transfert de l’intensité diffuse et profil de température
Le re´sultat pre´ce´dent lie la tempe´rature au chauffage local et a` l’intensite´ diffuse de
rayonnement. Nous cherchons a` pre´sent a` de´terminer cette intensite´, en utilisant la me´-
thode suivie par Hubeny (1990), ge´ne´ralise´e a` un nombre arbitraire de sources de chauffage.
L’e´quation de transfert de l’intensite´ diffuse (III.2) est peu pratique car elle fait in-
tervenir trois variables : la fre´quence du rayonnement, sa direction et la position verticale.
Afin de pallier cette complexite´, il est possible d’e´liminer l’angle et la fre´quence par inte´-
gration, ce qui est sugge´re´ par l’e´quation sur la tempe´rature (III.6) : elle fait intervenir
uniquement une quantite´ inte´gre´e, J . On fait usuellement intervenir les premiers moments










4piHν est le flux radiatif dans la direction verticale et 4piKν/c la pression de radiation (Mi-
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par µ0 et µ1, nous obtenons respectivement
dHν
dm
(m) = χν(m) (Sν(m)− Jν(m)) , (III.9)
dKν
dm
(m) = −χν(m)Hν(m). (III.10)









l’e´quation (III.3) inte´gre´e sur la fre´quence devient
dH
dm







(m) = χHH(m), (III.14)







L’e´quation (III.13) signifie que la variation du flux radiatif vertical entre deux positions
est e´gale a` l’e´nergie apporte´e par les sources de chauffage entre ces deux positions. En
particulier, le flux est constant en absence de source locale d’e´nergie. L’e´quation III.14
stipule que la variation de la pression de radiation est d’autant plus importante que le flux
et l’opacite´ de la matie`re sont e´leve´s.
Nous pouvons a` pre´sent de´duire explicitement H(m) a` partie de III.13 :




















Dans les e´quations ci-dessus, M repre´sente la densite´ de colonne jusqu’au plan me´dian du
milieu plan-paralle`le, Tk la tempe´rature effective lie´e au processus de chauffage k, et θk(m)
la proportion de l’e´nergie dissipe´e dans les couches supe´rieurs par ce processus. Enfin, le







On constate que le flux radiatif est nul dans le plan me´dian et croˆıt jusqu’a` une valeur
maximale a` la surface. En effet, le flux au niveau d’une couche donne´e doit e´vacuer l’en-
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constant, contrairement a` l’exemple d’une atmosphe`re stellaire purement radiative, parce
que de l’e´nergie est dissipe´e dans le milieu. En particulier, le flux a` la surface doit permettre
d’e´vacuer l’ensemble de l’e´nergie produite et se trouve directement lie´ aux tempe´ratures
effectives des processus dissipatifs.
A` pre´sent nous pouvons nous attaquer a` la pression de radiation, donne´e par l’e´qua-
tion (III.14), pour aboutir a`







k (τH − (∆τH)k) , (III.20)










Enfin, il nous faut en de´duire J . Malheureusement, cela s’ave`re impossible sans recou-
rir a` une hypothe`se supple´mentaire. Aussi invoquons-nous une relation de cloˆture souvent









Ces deux quantite´s sont ge´ne´ralement de l’ordre de l’unite´. Plus pre´cise´ment, dans les zones





















La tempe´rature peut s’e´crire comme somme des diffe´rentes tempe´ratures induites par
chaque processus de chauffage.
III.1.1.4 Comparaison avec une atmosphère stellaire
Afin de mieux appre´hender le profil vertical de tempe´rature (e´quation III.25), nous
nous limitons au cas ou` un seul processus de chauffage est pre´sent. De plus, nous utilisons
les approximation de profondeur (fK = 1/3 et fH = 1/2) et d’opacite´ grise (κν inde´pendant
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La tempe´rature effective lie´e au processus a e´te´ e´crite Teff et le dernier terme remanie´ en







L’e´quation (III.26) est une ge´ne´ralisation du profil de tempe´rature dans une atmosphe`re











D’une part un terme local de chauffage local apparaˆıt dans le profil de tempe´rature du
disque mais pas dans celle de l’atmosphe`re stellaire purement radiative : elle ne connaˆıt pas
de dissipation d’e´nergie. D’autre part, la profondeur optique τH de l’atmosphe`re stellaire
est remplace´e par τH − ∆τH . Pour mieux analyser ce terme, deux situations extreˆmes
peuvent nous guider :
(i) L’e´nergie est totalement dissipe´e a` la surface, ce qui advient si le milieu est e´claire´
par un rayonnement exte´rieur peu pe´ne´trant. Dans ce cas, u(m) = 0 et θ(m) = 1 de`s
que m > 0 et il re´sulte que ∆τH = τH . Le seul terme non nul de l’e´quation (III.26)
est le terme constant T 4eff/2. La tempe´rature dans le disque est alors uniforme et de
l’ordre de Teff/ 4
√
2. D’un point de vue physique, l’absence de chauffage en tout point
du milieu implique qu’aucun flux n’est ne´cessaire pour la dissiper radiativement, d’ou`
un profil de tempe´rature plat.
(ii) L’e´nergie est totalement dissipe´e dans le plan me´dian. Il s’agit d’un cas limite ; dans la
pratique il arrive que la production d’e´nergie soit lie´e a` la densite´ ou la tempe´rature
et se fasse principalement aux alentours du plan e´quatorial. Alors, u(m) = 0 et
θ(m) = 0 pour m < M . De cela de´coule ∆τH = 0. L’e´quation (III.26) se re´duit alors
a` celle d’une atmosphe`re stellaire (e´quation III.28). Autrement dit, tout le flux est
produit a` la base du milieu plan-paralle`le, de pareille manie`re que dans une enveloppe
radiative.
Ces deux termes supple´mentaires ont des comportements diffe´rents : le terme de dis-
sipation locale est proportionnel a` u/(κJM) ∼ u/τH , c’est-a`-dire qu’il devient important
lorsque le milieu est optiquement mince. A contrario, le terme ∆τH est souvent du meˆme
ordre que τH si la dissipation n’est pas concentre´e dans le plan me´dian. Il est ainsi pre´do-
minant dans les zones optiquement e´paisses du disque.
III.1.2 Présence d’une source de radiation extérieure au milieu
Un rayonnement incident peut eˆtre, du point de vue du milieu, conside´re´ comme
une dissipation locale d’e´nergie, et eˆtre traite´e conforme´ment a` la section III.1.1. Dans la
pre´sente section, nous explicitons le chauffage induit par ce rayonnement, ce qui ne´cessite
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III.1.2.1 Position du problème
Dans le cas ou` le chauffage du milieu est lie´ a` une source de rayonnement exte´rieure,
trois approches sont possibles :
(i) conside´rer comme un tout le rayonnement incident et le rayonnement produit dans
le milieu ;
(ii) partir du rayonnement total, incident et produit dans le milieu, puis lui retrancher
a posteriori le rayonnement incident ;
(iii) conside´rer a` part rayonnement incident et produit, et conside´rer l’absorption du
rayonnement incident par le milieu comme un terme de chauffage — une source pour
le rayonnement produit et une perte pour le rayonnement incident.
La premie`re me´thode peut eˆtre d’utilite´ dans un cadre nume´rique, mais les re´sultats
analytiques pre´sente´s jusqu’ici ne permettent pas de jongler avec sa complexite´ : les deux
types de rayonnements sont tre`s dissemblables car leurs tempe´ratures peuvent eˆtre diffe´-
rentes, et le rayonnement incident est souvent directionnel. Par voie de conse´quence, l’E´TL
n’est plus ve´rifie´ et le rayonnement n’est plus en premier ordre isotrope. Or, l’E´TL permet-
tait d’utiliser des opacite´s moyenne´es selon le rayonnement thermique Bν(T ) et l’isotropie
d’approcher les facteurs d’Eddington par fH = 1/2 et fK = 1/3 dans les zones optique-
ment profondes. Nous voyons la` surgir la difficulte´ d’obtenir une description analytique a`
partir de la me´thode (i). La seconde me´thode a e´te´ employe´e par Chandrasekhar (1960),
Hubeny (1990) et Malbet & Bertout (1991) dans des cas particulier, mais nous n’avons
pas e´te´ se´duits par son formalisme ; nous avons pre´fe´re´ laisser nos pas nous guider vers la
troisie`me me´thode, strictement e´quivalente du point de vue formel.
Nous avons tenu compte a` la fois de la directionnalite´ et des proble`mes de thermali-
sation ; aussi trois types de rayonnement sont-ils conside´re´s :
(i) I0ν (m,µ), le rayonnement provenant de la source sans eˆtre diffuse´ (anisotrope et non
thermalise´), que nous appellerons par la suite rayonnement incident non diffuse´ ;
(ii) Isν(m,µ), le rayonnement provenant de la source apre`s diffusion dans le milieu (iso-
trope et non thermalise´), que nous nommerons rayonnement incident diffuse´ ;
(iii) Iν(m,µ), le rayonnement e´mis par le milieu plan-paralle`le (isotrope et thermalise´),
que nous qualifierons de rayonnement re´-e´mis
III.1.2.2 Dissipation d’énergie et profil de température


























62 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse



































La dissipation d’e´nergie est ainsi proportionnelle a` l’intensite´ diffuse incidente et au coef-
ficient d’opacite´ moyen du milieu pour ce rayonnement.
Afin de de´terminer le chauffage ur et son incidence sur la tempe´rature du milieu,
nous nous penchons a` pre´sent sur le transfert du rayonnement incident. Dans le cas d’une








(m,µ) = −χνIsν(m,µ) + σνJ sν(m) + σνJ0ν (m). (III.34b)
Dans la premie`re e´quation, toute diffusion ou absorption est une perte pour le rayonnement
incident non diffuse´ (extinction de I0ν ). Dans la seconde e´quation, les diffusion et absorption
sont e´galement des pertes pour le rayonnement incident diffuse´ I sν (premier terme, extinc-
tion de Isν), mais il y a un gain provenant de la diffusion simple du rayonnement incident
non diffuse´ (second terme, diffusion de J0ν ) et de sa diffusion multiple (troisie`me terme, re-
diffusion du rayonnement incident diffuse´ J sν). En s’inspirant du transfert du rayonnement

































































































H (0)0−H(0) −H (0)s
Figure III.3 — Le flux −H(0) re´-e´mis par le milieu plan-paralle`le en raison du chauffage par le
rayonnement incident est la diffe´rence entre le flux incident H0(0) et le flux incident diffuse´ −Hs(0).
Cette e´quation signifie que le chauffage est donne´ par le bilan du flux incident entrant et
sortant d’un e´le´ment de matie`re. En supposant que le flux incident est nul dans le plan
e´quatorial, c’est-a`-dire
H0(M) = 0, Hs(M) = 0, (III.41)
nous obtenons la distribution du chauffage θr et la tempe´rature effective associe´e a` ce
chauffage Tr :











L’e´quation (III.43) stipule que le flux re´-e´mis par le milieu en raison du chauffage par le
rayonnement incident est la diffe´rence entre le flux incident (H0(0) > 0) et le flux du rayon-
nement diffuse´ (Hs(0) < 0, voir e´quations III.38 et III.41), comme explique´ figure III.3.
Enfin, en utilisant l’e´quation (III.18) dans le cas de la distribution de chauffage θr,
nous obtenons :
(∆τH)r = τH +





















Si la radiation est principalement absorbe´e dans une couche mince du milieu, ou` les densite´
et tempe´rature sont sensiblement constantes, alors ω0 ≈ χH/χ0H et ωs ≈ χH/χsH . Ces
quantite´s sont alors les rapport de l’extinction pour le rayonnement re´-e´mis a` l’extinction
pour le rayonnement diffuse´.
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III.1.2.3 Transfert de la radiation incidente
Afin de de´duire la tempe´rature en tout point du milieu, il nous reste a` de´terminer le
flux et la pression de radiation du rayonnement incident, H s, H0, K0 et Ks. Nous faisons
l’hypothe`se d’une source ponctuelle a` l’infini afin de simplifier conside´rablement l’e´tude
sans nuire nonobstant a` sa ge´ne´ralite´ : toute source e´tendue peut eˆtre conside´re´e comme
un ensemble de sources ponctuelles. Ce faisant, nous assurons que la radiation incidente
non diffuse´e est unidirectionnelle, autrement dit que






ou` F 0ν est le flux incident et µ
0 la position angulaire de la source avec la verticale. Le
rayonnement incident non diffuse´ e´tant unidirectionnel, il re´sulte que
















































Le cas du rayonnement incident diffuse´ est plus de´licat a` e´tablir : il n’existe pas
d’e´criture simple du rayonnement diffuse´ en fonction du rayonnement incident non dif-
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l’e´quation (III.34b), nous pouvons e´tablir que












































u−n exp (−xt) dt. (III.59)




ν sont difficilement exploitables car
(i) la diffusion multiple entraˆıne la pre´sence de J sν dans l’argument de l’ope´rateur Λ, ce
qui rend l’e´quation implicite,
(ii) l’inte´gration du rayonnement incident non diffuse´ est ne´cessaire pour obtenir J sν , ce
que la ponde´ration par σν/χν empeˆche de mener a` terme analytiquement et
(iii) la formulation empeˆche d’exprimer de la meˆme fac¸on les quantite´s bolome´triques J s,
Hs et Ks.
III.1.2.4 Interprétation
Avec ce qui pre´ce`de, l’e´quation (III.46) peut eˆtre simplifie´e dans le cas ou` la diffusion





























Il s’agit d’un re´sultat similaire a` Malbet & Bertout (1991), a` ceci pre`s que nous avons
conside´re´ des opacite´s non grises, menant a` l’apparition du terme ω0. Afin d’en mieux
comprendre le sens, nous allons e´tudier deux cas particuliers :
(i) Le milieu est e´claire´ de fac¸on rasante en lumie`re visible et re´-e´met en infrarouge.
Dans ce cas, l’opacite´ pour le rayonnement incident est supe´rieure a` l’opacite´ pour
le rayonnement re´-e´mis de sorte que ω0  1. La profondeur optique moyenne de
pe´ne´tration du rayonnement, le ω0µ0 intervenant dans les exponentielles, est alors
tre`s petite. Le premier terme de l’e´quation (III.60) correspondant au transfert de la
radiation incidente est ne´gligeable, car de l’ordre de ω0µ0. Il s’agit du terme τH−∆τH






















































(b) ω0µ0 ≥ 1
Figure III.4 — Profil vertical de tempe´rature dans un disque passif optiquement e´pais en fonction de
la profondeur optique. L’hypothe`se des opacite´s grises et l’approximation d’Eddington sont utilise´es. A`
gauche : rayonnement peu pe´ne´trant avec couche externe surchauffe´e ; a` droite : rayonnement pe´ne´trant
avec inte´rieur du disque chaud.
Le troisie`me terme correspond au chauffage local et est inversement proportionnel a`
ω0µ0 : plus la couche chauffe´e est fine, plus la tempe´rature de cette couche optique-
ment fine est e´leve´e. C’est le terme pre´ponde´rant a` la surface. Le second terme de
l’e´quation est une constante, dominante a` l’inte´rieur du disque : la tempe´rature y est
uniforme puisqu’il n’y a presque pas de transfert de radiation incidente. Le cas plus
ge´ne´ral d’un rayonnement peu pe´ne´trant ω0µ0 ≤ 1 est pre´sente´ figure III.4a dans le
cadre des opacite´s grises et de l’approximation d’Eddington.
(ii) Le milieu est e´claire´ par un rayonnement tre`s pe´ne´trant. Dans ce cas, le terme pre´-
ponde´rant est le premier terme de l’e´quation, car de l’ordre de ω0µ0  1. Dans ce
cas la tempe´rature est proportionnelle a` τH + fK(0)/fH pour une profondeur optique
infe´rieure a` la pe´ne´tration du rayonnement (τH  ω0µ0), car, vu de ces couches
superficielles, le flux de chauffage semble provenir de la base du disque comme dans
une atmosphe`re stellaire. Dans les zones plus profondes (τH  ω0µ0), la tempe´rature
sature et pre´sente un profil constant, comme l’indique la figure III.4b.
Nous venons de montrer que le profil de tempe´rature d’un disque e´claire´ par l’e´toile a
une expression analytique approche´e, ne´cessitant la connaissance des opacite´s κB, κJ et χH ,
et des facteurs d’Eddington. La formulation est exacte moyennant les hypothe`ses pose´es,
contrairement a` ce que l’e´tude multi-longueur d’onde de Dullemond et coll. (2002) pourrait
laisser croire. En revanche — et c’est la` la limitation de notre me´thode — la connaissance
de κJ ne´cessite de de´terminer Jν que, justement, nous voulons e´viter de calculer. C’est par
la suite, par le truchement d’une hypothe`se empirique sur la valeur de κJ , contournant le
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III.2 Application au chauffage dans les disques
Nous rappelons ici des e´le´ments plus classiques concernant les processus de chauffage
dans les disques, qui ont e´te´ aborde´s dans le chapitre II.
Le chauffage par dissipation visqueuse est un terme local que l’on peut e´crire
uv(r, z) ≈ 9
4
νΩ2, (III.61)
dans le cas d’un disque ge´ome´triquement mince. Comme nous l’avons de´ja` aborde´, le
dernier obstacle est la connaissance de la viscosite´. Ce phe´nome`ne physique encore mal
compris est souvent parame´tre´. Nous suivrons Shakura & Sunyaev (1973) et poserons
ν = αcsh, (III.62)
ou` cs est la vitesse du son et α . 1 un facteur sans unite´ uniforme sur l’ensemble du disque.
Pour de´terminer le chauffage par l’e´toile, nous devons connaˆıtre les quantite´s J 0(0),
H0(0) et µ0. Les expressions du flux et de l’intensite´ diffuse du rayonnement provenant de
l’e´toile ont e´te´ donne´es en fonction de la dimension de l’e´toile et de l’angle d’e´vasement du
disque dans le chapitre pre´ce´dent (e´quations II.28). En the´orie, nous devrions conside´rer
l’e´toile comme une somme de source ponctuelles, mais nous de´cidons de nous ramener de
manie`re approche´e a` une ponctuelle en posant
J0(0) = J, (III.63)





Nous avons mode´lise´ le chauffage par le milieu ambiant de manie`re empirique en
ajoutant une contribution Ta a` la tempe´rature en tout point du disque, en adjoignant un
terme T 4a a` l’e´quation (III.25).
III.3 L’approche numérique
Les de´veloppements the´oriques pre´ce´dents, s’ils ont le me´rite de clarifier les phe´no-
me`nes en jeu dans le transfert radiatif, reveˆtent l’apparence fallacieuse d’une solution
analytique simple. En effet, les grandeurs moyenne´es κB, κJ , etc. ne sont pas exprimables
simplement puisqu’il s’agit de moyennes ponde´re´es dont le coefficient ponde´rateur n’est
autre que l’intensite´ spe´cifique locale a` de´terminer et, de plus, de´pendent des conditions
physiques locales ; τH est une grandeur inte´gre´e qui ne´cessite de connaˆıtre les conditions
en tout point situe´ au-dessus du point conside´re´ ; fK et fH sont des coefficients dont la de´-
termination invoque une inte´gration sur le profil vertical. Aussi voyons-nous se profiler une
solution ite´rative a` ce proble`me, ou` les conditions physiques a` une e´tape donne´e permettent


























Figure III.5 — Me´thode de de´termination nume´rique des conditions dans un disque actif. Sont
sche´matise´s l’initialisation a` partir du mode`le standard, puis le sens de parcours de la boucle ite´rative,
ainsi que les principales grandeurs entre quantite´s.
Nous avons commence´ par mettre en œuvre une solution nume´rique au proble`me pour
un disque actif ou` seuls le chauffage visqueux et la thermalisation avec le milieu ambiant
(section III.3.1). Nous n’avons pas encore mis en place une solution prenant en compte le
chauffage par l’e´toile et en pre´sentons les difficulte´s ainsi que des e´le´ments de re´ponse dans
la section III.3.2.
III.3.1 Disque actif
Une approximation de κJ et χH est possible dans deux cas :
(i) dans les zones optiquement profondes des parties optiquement e´paisses, nous recou-
rons a` l’approximation de diffusion












κJ ≈ κB & χH ≈ χR (III.68)
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(ii) a` la surface des parties optiquement profondes, ou`
Jν(τ) ≈ Bν(τ + 2
3
) (III.70)




κJ(τ) ≈ κB(τ + 2
3
), (III.72)
κH(τ) ≈ χB(τ + 2
3
). (III.73)
Dans ce cas κJ et χH sont lie´es aux opacite´s de Planck.
Dans la pratique, nous avons recours a`
κH =

χR si τ > 1χB si τ < 1 (III.74)
Dans l’approximation grise et en l’absence de diffusion, la de´termination nume´rique ite´ra-









Afin de re´soudre les e´quations ci-dessus, nous adoptons un disque standard comme
solution initiale, caracte´rise´ par les conditions physiques dans le plan me´dian. Cela revient












si τ(r) ≥ 1.229
F (r)
1− exp (−τ(r)) si τ(r) < 1.229
, (III.77)
P (r) = −cz(r, h(r))Σ(r), (III.78)





τ(r) = Σ(r)κR(T (r), ρ(r)) (III.81)
de manie`re nume´rique. Une approche ite´rative fonctionne parfaitement. A` partir de ce
disque standard, nous de´terminons l’e´quilibre hydrostatique pour une structure verticale
isotherme posse´dant les meˆmes tempe´rature et densite´ de surface. Cette structure sert de
point de de´part a` la de´termination ite´rative de la structure verticale. L’e´chantillonnage
radial est logarithmique et, pour chaque rayon, l’e´chantillonnage vertical est adaptatif, de
sorte qu’il soit logarithmique en m. Un sche´ma de principe de l’algorithme est expose´ sur






















Figure III.6 — Me´thode de de´termination nume´rique de la structure tente´e pour un disque passif.
Sont indique´s les liens entre le flux incident F , l’angle d’incidence i et la hauteur H de la zone e´claire´e
et le sens de parcours de la boucle ite´rative.
III.3.2 Prise en compte de l’irradiation stellaire
Une des difficulte´s dans la prise en compte de l’irradiation stellaire est la de´termination
de la surface du disque, c’est-a`-dire la zone ou` τ 0H = 1 : dans le cas du disque actif, il
e´tait possible de calculer les diffe´rents rayons du disque inde´pendamment ; maintenant, la
pente de la surface est ne´cessaire si l’on veut obtenir l’angle d’incidence du rayonnement
stellaire. La figure III.6, pre´sente les de´pendances mutuelles entre flux, l’angle d’incidence
et la hauteur de cette couche de surface.
Dans notre e´lan, nous avons pense´ a` une mise en œuvre directe, suivant le cycle
de de´pendances de la figure III.6. Le calcul de la structure du disque est calcule´e en
commenc¸ant par l’inte´rieur du disque. A` chaque ite´ration dans le calcul de la structure
verticale, et pour un rayon donne´, la pente de la surface est de´termine´ comme suit :
(i) L’ordonne´e H(r) ou` τ 0H = 1 (surface e´claire´e du disque) e´tant connue au rayon r,
l’angle d’incidence est estime´ en fonction de l’ordonne´e H(r′) du rayon r′ pre´ce´dem-










(ii) Une fois cette angle connu, le calcul de τ 0H est effectue´ et la valeur de H(r) re´actua-
lise´e.
(iii) Le calcul de J0 et H0 est mene´, puis l’ite´ration suit ensuite les e´tapes de´crites dans
la section III.3.1.
Malheureusement, cet algorithme n’est pas convergent dans les zones du disque domine´es
par l’irradiation stellaire. Nous avons envisage´ plusieurs possibilite´s :
(i) Les transitions brutales entre domaines d’opacite´s, de´finies comme lois de puissance
par morceaux, pourraient eˆtre a` l’origine d’une instabilite´ nume´rique.
(ii) La condition initiale utilise´e est un mode`le standard, sans chauffage de surface ; il se
pourrait qu’elle soit trop e´loigne´e de la solution de´sire´e pour qu’il y ait convergence.














Figure III.7 — Instabilite´ d’un disque passif vis-a`-vis de l’effet d’ombre
Nous avons e´carte´ d’emble´e la premie`re possibilite´, car la divergence reste observe´e si une
loi d’opacite´ sans discontinuite´ est utilise´e. Nous avons commence´ a` e´tudier la deuxie`me
hypothe`se, en proposant un mode`le de disque a` surface surchauffe´e comme solution initiale.
Il se trouve que ce mode`le a e´te´ fe´cond en termes de physique (de´crite dans le chapitre IV)
et d’explication des observations (chapitre V.4) et que nous avons de´cide´, pour un temps,
de nous y consacrer. Nous projetons prochainement de revenir au mode`le de´crit ici en
introduisant ce disque a` deux couches comme solution initiale. La dernie`re possibilite´, une
instabilite´ physique du disque e´vase´, n’est pas a` exclure : Dullemond (2000) a e´tabli qu’un
disque peut eˆtre instable vis-a`-vis de l’effet d’ombre. En effet, une faible augmentation
de l’e´paisseur du disque a` un rayon donne´, augmente le flux d’irradiation sur l’ adret
de la perturbation et le diminue sur l’ ubac . Il en re´sulte une re´troaction positive qui
a tendance a` augmenter encore plus l’e´paisseur de l’adret et de la diminuer sur l’ubac
et conduit a` la cre´ation d’une zone d’ombre comme le sche´matise la figure III.7. Les
auteurs concluent cependant que d’autres phe´nome`nes peuvent stabiliser le disque et notent
que leur de´monstration ne prend pas en compte un transfert radiatif cohe´rent a` deux
dimensions qui, seul, peut e´tablir la re´alite´ d’une telle instabilite´.
D’Alessio et coll. (1998) sont parvenus a` obtenir la surface du disque, mais au prix
d’une approximation : constatant qu’ils n’arrivaient pas a` mettre en œuvre un algorithme
similaire a` celui que nous avons essaye´, ils ont mene´ un calcul prenant l’ensemble des
rayons du disque a` la fois et lissant d’e´ventuelles irre´gularite´s (D’Alessio et coll., 1999) :
(i) L’ordonne´e H(r) ou` τ 0H = 1 e´tant connue pour tous les rayons, une loi de puissance
arb est ajuste´e a` H(r) pour chaque rayon sur un intervalle en rayon ∆ log r ≈ 0.5.











(ii) Le calcul de τ 0H est effectue´ pour chaque rayon, puis l’ordonne´e z(r) re´actualise´e.
(iii) L’ite´ration suit son cours normal pour chaque rayon.
Nous n’avons pas encore mis en œuvre une solution similaire fort (∆ log r ≈ 0.2). ; elle
ne´cessitera une restructuration importante du programme pour permettre un calcul si-
multane´ sur tous les rayons1. Il se trouve que nous avons investigue´ la solution d’une
1Au moment de la soutenance, j’avais commence´ a` mettre en place une solution au proble`me de
l’e´clairement en stabilisant la convergence par lissage du profil de la hauteur de la zone d’irradiation,
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solution initiale avec un mode`le a` deux couches (chapitre IV), qui plus fe´cond que pre´vu,
nous a accapare´.
III.4 Résultats
Nous pre´sentons tout d’abord la structure d’un disque d’accre´tion actif en l’absence
d’e´jection, pour un jeu de parame`tres standard expose´s table III.3. La figure III.8 page
suivante re´sume la structure obtenue par une carte de tempe´rature, profondeur optique
et densite´ pour diffe´rents taux d’accre´tion. Nous constatons que meˆme les disques les
plus massifs (M˙ ∼ 10−5 M/an) sont ge´ome´triquement minces, comme nous en faisons
l’hypothe`se a priori. L’e´paisseur maximale trouve´e est H/r ≈ 0.35 (figure III.8c). Nous
constatons e´galement, a` l’instar de Bell et coll. (1997), que les disques actifs sont e´vase´s,
mais qu’en certains endroits l’e´paisseur relative H/r de´croˆıt avec le rayon, impliquant que
ces zones pourraient subir un effet d’ombre de la part des re´gions centrales. Cependant, il
faut prendre en compte deux objections :
(i) Nous n’avons pas inclus le chauffage par l’e´toile centrale, susceptible de modifier
la structure et l’e´vasement. Dans le cas d’un disque passif, on trouve une solution
relativement e´vase´e (Chiang & Goldreich, 1997).
(ii) Un calcul plus de´taille´ du transfert de la radiation incidente est ne´cessaire pour
de´terminer l’e´clairement du disque. D’Alessio et coll. (1998) n’obtiennent aucun effet
d’ombre quoique le disque pre´sente un profil de H/r non monotone.
Nous reviendrons sur ce phe´nome`ne dans le chapitre suivant, ou` nous e´tudions l’irradiation
par l’e´toile. Un autre point a` noter est que les disques pre´sentant une accre´tion interme´-
diaire ou faible, a` savoir M˙ . 10−7 M/an, voient leur carte de tempe´rature centre´e sur
les premie`res unite´s astronomiques (voir le panneau de gauche de la figure III.8). Autre-
ment dit, le rayonnement thermique en infrarouge proche ne peut eˆtre de´tecte´ qu’avec une
re´solution de l’ordre de l’unite´ astronomique. Nous en discuterons dans le chapitre IV, ou`
nous prendrons en compte l’e´clairement par l’e´toile, a` la fois comme un terme de chauffage
et comme un terme de diffusion.
La figure III.9 page 74 pre´sente les profils radiaux de tempe´rature, de densite´ de co-
lonne et d’e´paisseur optique dans un disque actif standard. Comme pre´vu, la tempe´rature
de surface (figure III.9b), une fois corrige´e du rayonnement ambiant, est proportionnelle a`
la tempe´rature effective Teff dans les re´gions optiquement e´paisses et de´croˆıt ainsi en r
−3/4.
En revanche, dans les zones optiquement fines, elle est proportionnelle a` Teff/τ et pre´sente
un profil plus plat. Le changement de re´gime correspond a` τ ≈ 1. La tempe´rature cen-
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(a) Accre´tion faible : M˙ = 10−9 M/an


















(b) Accre´tion mode´re´e : M˙ = 10−7 M/an


















(c) Forte accre´tion : M˙ = 10−5 M/an
Figure III.8 — Structure d’un disque d’accre´tion actif. De haut en bas : accre´tion de plus en plus
importante. A` gauche : structure a` grande e´chelle (150 u.a.). A` droite : structure a` moyenne e´chelle
(1u.a.). Les lignes pointille´es correspondent aux e´gales profondeurs optiques et la ligne continue a` τ = 1.
Les traits interrompus correspondent aux lignes d’e´gale densite´. La carte de tempe´rature est superpose´e
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(b) Tempe´rature de surface

















(d) Densite´ de colonne





















(f) fK dans le plan me´dian
Figure III.9 — Profils radiaux dans un disque d’accre´tion actif standard. Traits pointille´s : M˙ =
10−5 M/an, traits pleins : M˙ = 10
−7 M/an, traits interrompus : M˙ = 10
−9 M/an. Les tempe´ratures
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(b) Tempe´rature de surface



















(d) Densite´ de colonne
Figure III.10 — Profils radiaux dans un disque d’accre´tion actif pre´sentant de l’e´jection. Traits
pleins : r0 = r?, aucune masse e´jecte´e ; traits interrompus : r0 = 4r?, 29% de la masse est e´jecte´e ;
traits pointille´s : r0 = 20r?, 53% de la masse est e´jecte´e. La taux d’accre´tion est M˙ = 10
−8,M/an et
l’efficacite´ de l’e´jection est donne´e par ξ = 0.1. Les tempe´ratures sont corrige´es de la contribution du
milieu ambiant.
car ces quantite´s de´pendent de la profondeur optique (figure III.9c), au comportement
chaotique... il est vrai que l’opacite´ du milieu de´pend du re´gime de grains ou de l’espe`ce
gazeuse dominante. En particulier, les mode`les tendant a` calquer des lois de puissance
sur les conditions physiques dans le disque n’ont pas de justification, a` part s’ils servent
a` de´river des observables sensibles uniquement a` un domaine spatial restreint. Les coeffi-
cients d’Eddington (figures III.9e & III.9f) ont le comportement attendu : dans les re´gions
optiquement e´paisses fK ≈ 0.33 et fH ≈ 0.60, la solution de l’atmosphe`re stellaire grise
donnant respectivement 0.33 et 0.58. Dans les re´gions optiquement fines, ces coefficients
chutent. En effet, en raison de la finesse du disque l’intensite´ spe´cifique est plus e´leve´e pour
une direction en biais (I ∝ B(T )τ/µ pour τ  1), de sorte que K,H  J . On obtient
ainsi fH , fK  1.
La figure III.10 montre l’influence possible de l’e´jection de matie`re sur la structure du
disque. Il est remarquable qu’une e´jection e´leve´e, allant jusqu’a` 50% de la matie`re, n’ait
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lui est proportionnelle dans les zones optiquement e´paisses est repre´sente´e figure III.10b.
En particulier, les disques T Tauri pre´sentent une e´jection de l’ordre de 1% a` 10% de
la masse accre´te´e (Hartigan et coll., 1995; Lavalley, 2000), ce qui rend illusoire l’espoir
d’une mesure de l’influence de l’e´jection par une signature spectrale ou interfe´rome´trique
de la tempe´rature effective pre`s de l’e´toile. Dans les zones ou` l’e´jection a lieu le profil
de tempe´rature effective pre´sente une de´croissance moins marque´e que dans le disque
standard, a` savoir
T (r) ∝ r(3− ξ)/4, (III.84)
bien que cela ne devienne notable que pour une valeur de ξ relativement e´leve´e — et
probablement irre´aliste.
III.5 Perspective
Nous venons d’e´tablir que le transfert de rayonnement dans un disque pre´sentant
un chauffage visqueux et e´claire´ par une ou plusieurs sources de radiation externes peut
s’e´crire formellement sous forme inte´gre´e. D’un point du vue the´orique les enseignements
sont les suivants :
(i) Le flux et la tempe´rature s’e´crivent comme la somme des flux et tempe´ratures asso-
cie´es a` chaque source de chauffage.
(ii) La tempe´rature associe´e a` la viscosite´ s’e´crit de manie`re diffe´rente de celle d’une
atmosphe`re stellaire en raison de la distribution de la production d’e´nergie.
(iii) Un disque e´claire´ par l’e´toile centrale a une couche surchauffe´e en raison de deux
phe´nome`nes : l’incidence rasante des rayons lumineux et la diffe´rence d’opacite´s de
la matie`re du disque vis-a`-vis du rayonnement stellaire et du rayonnement re´-e´mis.
Cependant lorsqu’il s’agit d’utiliser le formalisme a` des fins de calcul nous nous
confrontons a` de grandes difficulte´s. Les opacite´s de´finies dans ce chapitre, κH et κJ sont
ponde´re´es suivant la distribution en fre´quence du flux Hν et de l’intensite´ spe´cifique Jν que
le formalisme, justement, e´vite de calculer. Pour y reme´dier nous avons utilise´ les opacite´s
de Planck et Rosseland comme approximation de ces dernie`res ; nonobstant Dullemond
et coll. (2002) e´tablissent, au moins dans un disque e´claire´ par l’e´toile, que l’utilisation avec
ces opacite´s empiriques ne peut remplacer l’approche multi-fre´quentielle. D’autre part, les
coefficients d’Eddington, importants dans les zones optiquement fines car alors e´loigne´es
de l’unite´, ont e´te´ calcule´s avec l’approximation d’opacite´s grises ce qui, justement, ne
s’ave`re pas. Un des de´fis a` venir est de trouver une meilleure description pour les opacite´s
κH et κJ tout en e´vitant de calculer la distribution en fre´quence des intensite´s radiatives.
Mais l’e´tape la plus impe´rieuse consiste a` prendre en compte l’e´clairement par l’e´toile ;
elle constitue l’un de mes premiers objectifs d’apre`s-the`se. Une solution est d’ores et de´ja`
envisage´e et ne´cessite une restructuration du programme. Afin d’avoir un mode`le de re´-
fe´rence qui permette une comparaison et d’avoir une solution initiale plus fiable qu’un
mode`le standard, sans surface chauffe´e, j’ai de´cide´ d’e´laborer, pour un temps, une solu-
tion analytique approche´e. Celle-ci a e´te´ bien plus productive qu’attendu, en termes de
description physique et observationnelle, de sorte que je n’ai pas encore eu le temps de
revenir au mode`le de´crit ici. Ce mode`le analytique approche´ est pre´sente´ dans le chapitre
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Chapitre Quatre
Un modèle de disque à deux
couches
Dans le chapitre III nous avons obtenu une de´termination analytique exacte du trans-
fert radiatif a` une dimension, cependant difficile a` exploiter en pratique puisque nombre de
quantite´s sont implicites. Lors de la mise en œuvre nume´rique, nous n’avons pas manque´
de buter sur certaines difficulte´s, en particulier concernant l’e´clairement par l’e´toile cen-
trale. Impatients de pouvoir inclure cette contribution essentielle a` la physique du disque
et conscients de la dure´e ne´cessaire a` l’e´laboration d’un code de structure verticale ro-
buste, nous avons opte´ pour l’e´laboration d’un mode`le plus simple qui prenne en compte
les principales sources de chauffage, avec en ligne de mire l’interpre´tation des prochaines
donne´es interfe´rome´triques en infrarouge proche et moyen. De plus, ce mode`le pourra ser-
vir dans le futur de condition initiale au code de structure verticale avec moins de risques
de divergences nume´riques.
E´laborer un mode`le suffisamment simple mais pertinent du point de vue physique
n’est pas sans difficulte´. Les re´sultats du chapitre pre´ce´dent mettent a` mal l’espoir d’une
solution autosimilaire fonde´e sur des lois de puissance et, a` ce titre, la densite´ de colonne
sur la figure III.9d constitue un te´moignage e´loquent. De plus, la prise en compte du
rayonnement stellaire nous contraint a` conside´rer une zone de surface optiquement fine et
surchauffe´e ; un mode`le standard de´crit par une photosphe`re ne suffit pas, car cette couche
superficielle (a` τ  1) et la photosphe`re (a` τ ≈ 1) ont des comportements diffe´rents en
termes de tempe´rature et, par voie de conse´quence, de flux e´mergent.
Dans le cadre du disque passif, le mode`le de Chiang & Goldreich (1997) propose une
solution approche´e e´le´gante a` l’e´clairement par l’e´toile. Il conside`re deux couches, l’une
optiquement fine en surface et directement chauffe´e par l’e´toile, et une couche interne
chauffe´e par la couche externe. Les auteurs y de´terminent un profil analytique des condi-
tions physiques et trouvent notamment que la hauteur de la couche de surface croˆıt en
r9/7 dans les parties optiquement e´paisses. Nous avons de´cide´ de ge´ne´raliser ce mode`le au
cas ou` se produisent viscosite´, e´clairement et thermalisation par le milieu ambiant. Les
principales diffe´rences sont les suivantes
(i) Les interde´pendances dans les disques actifs conduisent a` un jeu de deux e´quations
couple´es : la tempe´rature dans le plan me´dian conditionnant l’e´chelle de hauteur et
la densite´ de colonne avec une influence probable sur son e´vasement, nous trouverons
un jeu d’e´quations donnant cet e´vasement et la tempe´rature me´diane.
(ii) En raison du comportement versatile des opacite´s, densite´ de surface, tempe´rature
e´quatoriale et e´chelle de hauteur ne suivent pas de loi de puissance sur l’ensemble





















Figure IV.1 — Vue par la tranche d’un disque a` deux couches. L’e´paisseur optique de la couche
externe est τe, et celle du disque 2τi. La tempe´rature centrale est Ti et celle de la couche de surface
Te. L’incidence moyenne du rayonnement stellaire est ϕ. L’e´paisseur du disque est 2H et son e´chelle de
hauteur h.
Nous avons de´cide´ de de´buter par le cas du disque optiquement e´pais pour lequel
la formulation, sans alte´rer la me´thode sous-jacente, est fort moins alambique´e que celle
d’un disque quelconque. Nous commenc¸ons par de´crire le mode`le et le transfert radiatif
entre les deux couches dans la section IV.1 : nous y relions les tempe´ratures des couches
a` leurs e´paisseurs optiques et aux tempe´ratures effective des processus dissipatifs, comme
nous le fˆımes dans le cas de la structure verticale. Dans la section IV.2 nous donnons une
expression de ces profondeurs optiques et tempe´ratures effectives permettant d’en de´duire
la tempe´rature dans le plan me´dian en fonction du rayon et de l’e´vasement. Celui-ci est
e´tudie´ dans la section IV.3. Le cas ou` le disque n’est pas optiquement e´pais est re´sume´ dans
la section IV.4. La section IV.5 pre´sente les e´tapes de la mise en œuvre nume´rique. Enfin,
la section IV.6 analyse la structure obtenue et la compare avec les pre´dictions d’autres
mode`les de disques.
IV.1 Description du modèle
L’objet de notre e´tude est repre´sente´ figure IV.1. Nous conside´rons une couche de
surface caracte´rise´e par sa tempe´rature Te et une couche interne a` tempe´rature Ti. Les
tempe´ratures conside´re´es sont des moyennes ponde´re´es par la masse, en particulier, celle-
ci e´tant concentre´e dans le plan e´quatorial, Ti est proche de la tempe´rature dans le plan
me´dian. La se´paration entre les deux couches est donne´e par la profondeur optique unite´
le long du rayonnement stellaire incident, incline´ d’un angle ϕ par rapport a` la surface
du disque. En fait, l’e´toile e´tant e´tendue, cette direction est donne´e par une moyenne sur
la photosphe`re stellaire de l’angle d’incidence. L’e´paisseur optique est τe pour la couche
externe et 2τi pour la couche interne. Il est a` noter que τe  1 pour deux raisons : (i) le
rayonnement incident est rasant et (ii) la couche de surface re´-e´met a` une longueur d’onde
plus grande ou` l’opacite´ est plus faible.
Dans le cas ou` le rayonnement stellaire est la seule source de chauffage, nous sommes
dans le cas strict du mode`le de Chiang & Goldreich (1997). La couche externe rec¸oit un
rayonnement incident rasant, caracte´rise´ par la tempe´rature Tr, et pour lequel l’opacite´ du
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optique de cette couche est petit (voir figure IV.1). Elle rayonne la moitie´ de ce qu’elle
rec¸oit vers le haut et l’autre vers le bas, en tout σBT
4
r , mais aussi du fait de sa finesse
optique 2σBT
4
e . La couche interne rec¸oit 1/2σBT
4
r et, du fait de son e´paisseur optique, a
une tempe´rature T 4i = 1/2T
4
r . Cette tempe´rature est uniforme a` l’inte´rieur puisqu’aucune
source de chauffage n’y est pre´sente, comme nous l’avons montre´ dans le chapitre pre´ce´dent.








T 4r , (IV.1b)
Dans le cas ou` seule intervient la viscosite´, les re´sultats du pre´ce´dent chapitre nous invitent














Tv est la tempe´rature effective associe´e a` la dissipation visqueuse, et ∆τi un terme de
correction lie´ a` la distribution du chauffage, nul dans le cas d’une dissipation concentre´e
dans le plan e´quatorial. Le cas de la thermalisation avec le milieu ambiant s’e´crit
T 4e = T
4
a , (IV.3a)
T 4i = T
4
a . (IV.3b)
ou` Ta est la tempe´rature de ce milieu.
Nous avons vu pre´ce´demment (e´quation III.25 page 59) que la tempe´rature en tout
point du disque peut eˆtre de´compose´e comme la somme des tempe´ratures induites par
chaque processus de chauffage. Dans le cas ou` les trois sources d’e´nergie pre´sente´es ci-
















T 4v (τi −∆τi) + T 4a . (IV.4b)
Dans la seconde e´quation, nous avons ne´glige´ le terme constant 1/2 devant l’e´paisseur
optique τ  1.
L’e´tape suivante consiste a` de´terminer les e´paisseurs optiques et les tempe´ratures Tr
et Tv. La difficulte´ principale re´side dans le calcul de Tr : le flux de la radiation incidente
de´pend de la position de la surface du disque, donne´e par τ = 1 le long de la radiation
stellaire ; a priori un calcul a` deux dimensions le long du rayon lumineux est requis. Nous
proposons, a` l’instar de Chiang & Goldreich (1997), une relation de cloˆture permettant de
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IV.2 Température centrale et de surface













ou` T 4eq est la tempe´rature effective d’e´quilibre d’un corps a` la meˆme distance de l’e´toile.
Le facteur 1/2 provient du fait que seule une moitie´ de l’e´toile est visible depuis la surface
d’un disque ge´ome´triquement mince, r?/r de la dilution du rayonnement stellaire avec la
distance et sinϕ son incidence sur la surface. Pour un albe´do de surface A, nous e´crivons





T 4? . (IV.7)
Le transfert dans la couche centrale fait intervenir les profondeurs optiques de´finis








κ(ρ(z), T (z))θ(z)ρ(z) dz, (IV.9)
ou` κ est l’opacite´ de Rosseland de la couche interne et θ la distribution du chauffage
visqueux (e´quation III.18). L’e´quation ci-dessus contient une approximation destine´e a`
alle´ger les calculs : la contribution de la couche externe est ne´glige´e et remplace´e par
une continuation entre H et +∞ de la couche centrale. En raison de la concentration
de la matie`re dans le plan e´quatorial, cette substitution a une incidence ne´gligeable sur
l’e´paisseur optique ( 1, compare´ a` τi  1). Nous de´crivons l’opacite´ comme une loi de
puissances par morceaux
κR(T, ρ) = kρ
lTm (IV.10)
de sorte a` conserver des expressions analytiques. Comme nous menons l’approximation
d’une tempe´rature moyenne dans la couche, nous utilisons le profil isotherme
T (z) = Ti, (IV.11)
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Nous introduisons la tempe´rature gravitationnelle, donne´e par l’e´quilibre entre l’e´ner-











Notons que l’e´paisseur relative du disque h/r est petite quand la tempe´rature me´diane est
infe´rieure a` la tempe´rature gravitationnelle. En effet, les particules sont alors anime´es d’un
mouvement thermique tre`s infe´rieur a` la vitesse de libe´ration, de sorte qu’elle ne peuvent





ou` ν est la viscosite´ cine´matique moyenne. Dans le cadre de la prescription α de Shakura







































en faisant l’hypothe`se que l’opacite´ se de´crive par une loi de puissance unique sur toute
l’e´paisseur du disque. Dans la pratique cela est ve´rifie´ sur quelques e´chelles de hauteur, qui
contiennent la plus grande partie de la masse, de sorte que cette approximation n’influe
pas outre mesure sur le re´sultat. L’e´paisseur optique de la couche exte´rieure est
τe = ω sinϕ, (IV.23)
ou` ω est le ratio entre des opacite´s de la couche exte´rieure pour le rayonnement stellaire
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τe vaut µ
0ω0, qui est justement le terme d’atte´nuation du rayonnement stellaire dans
l’e´quation (III.60) de la page 65.
Ensuite, l’angle d’incidence est de´compose´ en deux parties : la premie`re lie´e a` l’e´va-
sement du disque, ϕe, et la seconde lie´e a` la dimension de l’e´toile, ϕ?, comme indique´ sur
la figure II.10. A` grande distance de l’e´toile, l’angle ϕ? moyen (inte´gre´ sur la surface de
l’e´toile) est proportionnel a` la taille apparente de l’e´toile et, pour un disque ge´ome´trique-
ment mince, l’angle d’e´vasement est relie´ a` l’e´paisseur relative du disque par un indice
d’e´vasement :
















Enfin, nous devons de´terminer H et utilisons une relation de cloˆture pour ce faire :
H = Qh. (IV.28)
Q est un facteur de l’ordre de 4, que Chiang & Goldreich (1997) supposent constant dans
un disque passif.
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me´dian :



































Dans la formulation ci-dessus, Ti est donne´e par une e´quation polynomiale dont les coeffi-
cients sont, a` rayon fixe´, constants. t1 est la tempe´rature centrale pour un disque domine´
par la viscosite´ (meˆme de´pendances que la solution de Frank et coll., 1992), t2 celle pour
un disque passif dont l’e´vasement est le terme dominant dans le chauffage par irradiation
(solution de Chiang & Goldreich, 1997, avec γ = 2/7), t3 celle pour un disque plat e´claire´
par l’e´toile centrale (solution de Malbet & Bertout, 1991, pour r  r?)et t4 pour un disque
thermalise´ avec le milieu ambiant. En incluant les de´pendances radiales, nous obtenons :
Ti(r, Ti)
4 = t1(r, Ti)
4 + t2(r, Ti)
4 + t3(r, Ti)
4 + t4(r, Ti)
4, (IV.35a)
t1(r, Ti)










4 = K3 r
−3, (IV.35d)
t4(r, Ti)





































La tempe´rature de surface est plus aise´e a` de´terminer car elle ne de´pend pas de la







T 4v + T
4
a , (IV.37)
soit, en incluant les de´pendances radiales,































Figure IV.2 — La position de la surface du disque —zone d’e´paisseur optique unite´ le long du
rayonnement stellaire— croˆıt plus vite que r, c’est-a`-dire H2/r2 > H1/r1.
IV.3 Évasement
Le calcul de l’e´vasement ne´cessite de connaˆıtre l’e´paisseur ge´ome´trique du disque
H. Fort malencontreusement, cela requiert la connaissance de Q (E´quation IV.28). Nous
proposons ainsi deux prescriptions permettant de le de´terminer :
(i) H est proportionnel a` l’e´chelle de hauteur h, a` l’instar du disque passif a` deux couches
de Chiang & Goldreich (1997). Cette prescription peut induire un effet d’ombre, la`
ou` H croˆıt moins rapidement que r. Bien suˆr, nous n’avons d’autre raison que la foi
d’espe´rer la voir ve´rifie´e dans un disque ou` prime la viscosite´. De plus, la position
de la zone d’e´paisseur optique unite´ le long d’un rayon stellaire devrait toujours
croˆıtre plus rapidement que r, comme l’explicite la figure IV.2, ce que l’hypothe`se
ne garantit pas,
(ii) H suit localement une loi de puissance parame´tre´e. Cette prescription, quoique tout
aussi peu convaincante, semble eˆtre approximativement valide´e par les mode`les de
transfert vertical. Elle ne´cessite cependant de calculer H de proche en proche ; elle
ne permet pas de calculer les conditions a` diffe´rents rayons r de manie`re totalement
inde´pendante, contrairement (i).
IV.3.1 Épaisseur proportionnelle à l’échelle de hauteur
L’e´quation (IV.35) de´crit le profil radial de tempe´rature. Comme H est directement
lie´ a` celle-ci par H ∝ h ∝ (Ti/Tg)1/2, il nous est possible d’en de´duire l’e´vasement du disque.







H(r) = ζε(r)2r, (IV.40)
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ou` les indices d’e´vasement γk sont donne´s par
γk =
4 + ak − bk









Nous avions vu que la tempe´rature e´tait la somme des tempe´ratures induites par chaque
processus de chauffage. Maintenant, nous venons d’e´tablir que l’indice d’e´vasement est
une moyenne des indices d’e´vasement associe´s a` chaque source de chaleur ponde´re´s par
sa contribution en terme de tempe´rature. En particulier, plus un processus domine, plus
l’indice d’e´vasement est fixe´ par ce processus.
Appliquons maintenant les re´sultats de la section pre´ce´dente de sorte que
γ1 =
(1− 3l − 2m) + (l + 2)g(r)


















est la de´rive´e logarithmique de f(r). γ1 est l’indice d’e´vasement pour un disque actif ; il
de´pend fortement du comportement de la loi d’opacite´ κ ∝ ρlTm. Une correction, g(r),
vient s’ajouter a` proximite´ de l’e´toile, en raison de la de´viation du chauffage visqueux d’avec
la loi de puissance en r−3. γ2 est l’indice d’e´vasement pour un disque passif ou` l’e´clairement
est lie´ a` l’e´vasement. Dans un tel disque, H ∝ r9/7, comme Chiang & Goldreich (1997)
le de´montre. γ3 est l’indice d’e´vasement dans un disque passif ou` l’e´clairement est lie´ a`
la taille de l’e´toile. Dans ce cas, H ∝ r9/8, relation souvantes fois utilise´ dans les mode`les
empiriques. Dans l’approximation d’un disque extreˆmement fin ge´ome´triquement, nous
retrouvons cet e´vasement. γ4 est l’indice d’e´vasement pour un disque thermalise´ avec le








86 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
IV.3.2 Évasement paramétrique
Dans les zones du disques domine´es par l’e´clairement de l’e´toile, Chiang & Goldreich
(1997) e´tablissent que l’e´vasement calcule´ a` partir de l’e´chelle de hauteur est grosso modo









ignorant le chauffage visqueux et la thermalisation.
H est alors calcule´ de proche en proche en utilisant
H ∼ Qh sur le bord externe du disque, (IV.53)
dH
dr
= γ sur le reste du disque. (IV.54)
Il est cependant peu judicieux de laisser le parame`tre Q libre : il y a fort a` parier que sa
valeur de´pend de la quantite´ de matie`re dans le disque : si la densite´ de colonne est te´nue,
nous nous attendons a` voir la radiation stellaire pe´ne´trer aise´ment dans le disque jusqu’a`
H . h, tandis qu’une forte concentration de matie`re l’en empeˆcherait. Nous proposons une
me´thode de de´termination approximative de Q sur le bord externe : la densite´ de colonne
de la surface du disque est note´e Σe et son opacite´ de Planck κe de sorte que nous pouvons
e´crire
κeΣe = τe. (IV.55)
En utilisant l’e´quation (IV.32), l’e´chelle de hauteur he de la couche externe et la densite´ a`
sa base ρe, nous obtenons, dans le cas du profil isotherme :
κeρehe = ϕω (IV.56)
Comme ρe de´pend de l’e´paisseur H via l’e´quation (IV.12), β par le truchement de (IV.24)
et κe plus indirectement, l’e´quation ci-dessus constitue un moyen de de´terminer H ou, si
l’on pre´fe`re, Q. Malheureusement, nous constataˆmes un peu surpris que cette me´thode
sous-estimait fortement Q, et de ce fait, la quantite´ de lumie`re stellaire intercepte´e par le
disque. Une des raisons re´side dans le calcul du champ de gravite´ stellaire (e´quation IV.14).
Nous avions suppose´, pour la de´termination de la structure interne, que le champ de gravite´
vertical variait line´airement avec z, parce que nous avions ne´glige´ des effets d’e´loignement
de l’e´toile lorsque z augmente —la distance est
√
r2 + z2 ≈ r pour z  r. Si cette ap-
proximation n’a pas une importance primordiale pour la structure, domine´e par la masse
d’une a` deux e´chelles de hauteur ou` l’approximation demeure de bonne qualite´, elle se
re´ve`le critique dans le calcul de l’e´paisseur ge´ome´trique a` grande distance de l’e´toile : H
avoisine 0.5r pour un taux d’accre´tion mode´re´ de 10−8M/an (D’Alessio et coll., 1999;
Chiang & Goldreich, 1997) ! Nous y apportons un reme`de au prix de calculs quelque peu
de´sagre´ables.
Nous e´crivons donc le champ de gravite´ de manie`re plus pre´cise, a` savoir :
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de sorte que l’e´quilibre hydrostatique de la couche interne isotherme donne












L’e´chelle de hauteur est approximativement donne´e par
h(z) ∝
√
T (z) (1 + (Qh/r)2)
3/2. (IV.59)
Ce qui pre´ce`de permet finalement d’e´crire :





























Les termes δρ et δh ci-dessus de´finis correspondent a` l’influence sur la densite´ et l’e´chelle de
hauteur de la variation non line´aire du champ de gravite´ avec l’altitude. Ces facteurs valent
l’unite´ pour H  r et varient quadratiquement avec H ; autrement dit, ils interviennent
de`s que l’e´paisseur ge´ome´trique du disque devient de l’ordre de la distance a` l’e´toile. In














avec une formulation logarithmique assurant une stabilite´ nume´rique pour une de´termina-
tion ite´rative.
IV.3.2.1 Évasement auto-cohérent
Dans les deux descriptions de l’e´vasement que nous venons de mener, des hypothe`ses
contraignante sur le comportement de l’e´paisseur ont e´te´ utilise´es. Il serait cependant pos-
sible d’obtenir l’e´vasement de manie`re auto-cohe´rente, a` la manie`re de Chiang et coll.
(2001). Cette approche consiste a` re´soudre une e´quation diffe´rentielle : l’e´vasement condi-
tionne la hauteur dans le disque, il est lui-meˆme une de´rive´e de cette hauteur. Par souci
de simplicite´ — je rappelle au passage que ce mode`le se veut une premie`re e´tape vers une
simulation nume´rique de la structure verticale —, nous avons pre´fe´re´ ne pas recourir a` une
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Table IV.1 — Cinq re´gimes d’opacite´ dans le disque.





1  1  1  1  1 Frank et coll. (1992)
2  1  1  1  1 Chiang & Goldreich (1997), re´gion interne
3  1  1  1  1 Chiang & Goldreich (1997), re´gion interme´diaire
4  1  1  1  1 Chiang & Goldreich (1997), re´gion externe
5  1  1  1  1 une seule couche, non traite´
IV.4 Disque d’épaisseur optique quelconque
Le cas d’une e´paisseur optique quelconque est plus de´licat. En effet, il existe quatre
e´paisseurs optiques critiques concernant la couche interne :
(i) τR, son e´paisseur optique de Rosseland, qui de´termine si le plan me´dian est surchauffe´
en raison de la profondeur,
(ii) τP, son e´paisseur optique de Planck, indiquant si la couche est surchauffe´e en raison
de sa minceur,
(iii) τ eP, son e´paisseur optique vis-a`-vis du rayonnement de la couche externe, qui de´ter-
mine si l’ensemble du rayonnement de la couche externe est absorbe´.
(iv) τ ?P, son e´paisseur optique vis-a`-vis du rayonnement stellaire, qui de´termine si l’en-
semble du rayonnement stellaire est absorbe´.
Cela donne lieu principalement a` cinq re´gimes d’opacite´s re´sume´s dans la table IV.1. Le
cinquie`me, ou` τ ?P  1, n’est pas traite´ pour deux raisons : d’une part, il sonne le glas du
mode`le a` deux couches puisque l’ensemble est e´claire´ et, d’autre part, il ne concerne pas
les disques de type T Tauri. Dans le premier re´gime, le disque est optiquement e´pais aux







T 4v (τR −∆τR) + T 4a . (IV.65a)
Dans le deuxie`me re´gime, le plan me´dian n’est plus enfoui, de sorte que la tempe´rature
centrale est juste e´gale a` la tempe´rature effective de viscosite´ pour un disque actif :
Ti ≈ 1
2





Dans le troisie`me re´gime, la couche interne est optiquement mince pour sa propre radiation








+ T 4a (IV.65c)
Dans le quatrie`me re´gime, elle devient optiquement mince pour le rayonnement obtenu de
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Figure IV.3 — Fonctions F (traits pleins) et η (trais interrompus).
Ces formulations approche´es ont l’avantage de permettre une expression analytique
simple de Ti en fonction de r comme nous l’avons montre´ dans les sections pre´ce´dentes ; elles
obligent malheureusement a` calculer quatre re´gimes possibles, a` ajouter au changement













)T 4v + T 4a , (IV.66)
avec la correction lie´e a` la finesse optique
F (x) = 1− exp (−x) (IV.67)
F est repre´sente´e sur la figure IV.3. Les termes en F ont une justification physique, a` part
celui en 3/4(τR −∆τR), pris ad hoc afin d’obtenir les comportements asymptotiques de´sire´s.
Revers de la me´daille, cette formulation unique complexifie les calculs, sans toutefois alte´rer
le principe des de´veloppements pre´ce´dents.
L’e´quation sur Ti s’obtient alors par substitution des e´quations (IV.29–IV.32), mais
ne gagne en rien a` eˆtre divulgue´e ici. L’indice d’e´vasement, dans la prescription H ∝ h
se calcule avec l’aide de l’e´quation (IV.43) et nous faisons l’hypothe`se simplificatrice que
τe, τP et τ
e
P sont proportionnels, ce qui est ve´rifie´ pour une opacite´ chromatique en loi de








90 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse




















P(l,m) [η(2τP)− η(2τ eP)] + 4
Q(l,m) [η(2τP)− η(2τ eP)] + 14
, (IV.69)
γ3 =
P(l,m) [η(2τP)− η(2τ eP)] + 2







P(l,m) = 2m+ 3l + 1− (1 + l)g(r), (IV.72)
Q(l,m) = 4m− 6l − 4. (IV.73)
La principale diffe´rence est la pre´sence de la fonction η, de´rive´e logarithmique de F , qui
vaut 1 a` faible e´paisseur optique et 0 a` forte e´paisseur :
η(x) =
x exp(−x)
1− exp(−x) . (IV.74)
L’allure de cette fonction est donne´e sur la figure IV.3 page pre´ce´dente.
La figure IV.4 page ci-contre pre´sente l’influence de l’e´paisseur optique du disque
sur l’indice d’e´vasement. Nous avons choisi arbitrairement une opacite´ κλ ∝ λ−2, souvent
utilise´e dans les re´gions externes et froides du disque. Dans ce cas τP ≈ 3τR et nous
supposons de plus τ eP ≈ 5τP. Enfin, le terme g(r) a e´te´ ne´glige´ car nous nous plac¸ons a`
grande distance de l’e´toile. Le profil des indices d’e´vasement s’explique ainsi :
– Chiang & Goldreich (1999) propose une interpre´tation inte´ressante du profil de
l’e´vasement dans un disque passif que nous allons pre´senter de manie`re plus de´-
taille´e. γ2, la composante lie´e a` l’incidence sur une surface e´vase´e, est repre´sente´
en traits interrompus sur la figure IV.4. A` grande profondeur profondeur optique,
Ti ∼ Tr, de sorte que l’indice d’e´vasement est lie´ uniquement a` la de´croissance du
flux incident ; γ2 = 2/7. Lorsque τP de´croˆıt et devient de l’ordre de l’unite´, la couche
interne est transparente vis-a`-vis de son propre rayonnement et pre´sente une tempe´-
rature supe´rieure a` sa tempe´rature effective : Ti ∼ T 4r / 4√τP. Le chauffage est de plus
en plus efficace quand r augmente, car τP diminue, autrement dit Ti de´croˆıt moins
vite. Par voie de conse´quence, l’e´vasement est plus prononce´. Quand τ eP devient a`
son tour de l’ordre de l’unite´, le chauffage redevient moins efficace car la couche
interne devient transparente au rayonnement de la couche externe ; aussi l’indice
d’e´vasement diminue-t-il. Pour les petites e´paisseurs optiques, la transparence de la
couche interne vis-a`-vis de la radiation de la couche externe compense celle vis-a`-vis
de son propre rayonnement, ainsi Ti ≈ Tr. L’indice d’e´vasement redevient constant
et e´gal a` 2/7. L’indice γ3, lie´ a` la dimension de l’e´toile, subit le meˆme comportement.
– L’e´vasement lie´ a` la viscosite´, γ1 (en traits pleins sur la figure IV.4), est re´gi par
des principes similaires. A` forte e´paisseur optique la tempe´rature chute rapidement



























Figure IV.4 — Variation de l’indice d’e´vasement en fonction de l’e´paisseur optique : terme visqueux
γ1 (traits pleins), terme d’e´clairement sur le disque e´vase´ γ2 (traits interrompus), terme d’e´clairement lie´
a` la dimension de l’e´toile γ3 (traits interrompus mixtes), terme de thermalisation avec le milieu ambiant
γ4 (traits pointille´s).
n’est pas e´vase´ et l’indice vaut −1/4. Lorsque τR devient de l’ordre de l’unite´, la
tempe´rature centrale n’est plus de´pendante de la profondeur optique : elle de´croˆıt
alors moins vite avec le rayon, de sorte que l’indice d’e´vasement augment vers 1/8.
Enfin, lorsque τP devient e´galement de l’ordre de l’unite´, la tempe´rature de´croˆıt
encore moins vite, car Ti ≈ Tv/ 4√τP. L’indice d’e´vasement croˆıt a` nouveau, vers
9/22.
– L’e´vasement dans un disque thermalise´, γ4 (en pointille´s sur la figure IV.4), est
inde´pendant de toute e´paisseur optique, car Ti = Ta et est de ce fait constant.
IV.5 Mise en œuvre numérique
IV.5.1 Méthode itérative
Le calcul de la structure interne fut mene´ de manie`re ite´rative a` partir des e´quations
pre´ce´demment e´tudie´es. Dans le cas ou` l’e´paisseur est proportionnelle a` l’e´chelle de hau-
teur, les rayons sont calcule´s de proche en proche a` partir du centre ; pour les zones non
atteintes par le rayonnement stellaire, la tempe´rature dans le plan me´dian est e´crite en
posant t2 = t3 = 0. Dans le cas de l’e´vasement parame´tre´, nous avons calcule´ les rayons
a` partir de l’exte´rieur : le bord externe a une e´paisseur donne´e par l’e´quation (IV.53)
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IV.5.2 Opacités
A` basse tempe´rature, nous avons utilise´ les opacite´s monochromatiques de Henning &
Stognienko (1996) calcule´es pour des agre´gats de poussie`re. Elles sont constitue´s de sept
domaines de tempe´ratures en fonction des types de grains. Nous avons cependant e´vite´
les transitions brutales entre ces domaines, donne´es par les tempe´ratures de sublimation
des diffe´rentes espe`ces (Pollack et coll., 1994) ; aussi les avons-nous lisse´. Cela ce justifie
physiquement de deux manie`res :
(i) La sublimation des agre´gats se produit sur un domaine de tempe´rature de quelques
dizaines de degre´s.
(ii) Nous traitons une couche verticale, dont les conditions sont moyenne´es sur la hauteur,
ce qui produit de facto une transition radiale souple entre les domaines.
A` haute tempe´rature (T & 1800 K), nous n’avons pas eu a` disposition d’opacite´s mono-
chromatiques. Comme le code les reque´rait, nous avons choisi des opacite´s vraisemblables
qui ve´rifient deux crite`res (i) elles correspondent aux opacite´s de Rosseland de Bell & Lin
(1994) et (ii) elles ve´rifient τP  τR a` moyenne tempe´rature (1500–3000 K) et τP ∼ τR a`
haute tempe´rature.
Les opacite´s moyennes ne´cessaires au calcul de la structure ont e´te´ obtenues a` partir
des opacite´s monochromatiques. Nous avons conside´re´ l’opacite´ de Rosseland et celle de
Planck ge´ne´ralise´e a` un flux de corps noir a` tempe´rature Trad dans le milieu a` tempe´rature






κν(T )Bν(Trad) dν, (IV.75)
A` partir de ces opacite´s, nous e´crivons les diffe´rentes e´paisseurs optiques en jeu (cf. sec-
tion IV.4)
τR = κR(Ti)Σ, (IV.76)
τP = κP(Ti, Ti)Σ, (IV.77)
τ eP = κP(Ti, Te)Σ, (IV.78)
ω = κP(Te, Te)/κ(Te, T?). (IV.79)
IV.5.3 Poids moléculaire moyen
Nous supposons que le disque est essentiellement compose´ d’hydroge`ne et d’he´lium
en proportions X = 0.75 et Y = 0.25. Nous avons e´crit ce poids mole´culaire moyen ainsi :
µ = XµH + Y µHe (IV.80)











si T > 1290
(IV.82)
ou` la seconde formule tient compte de la dissociation de l’hydroge`ne mole´culaire pour
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Table IV.2 — Parame`tres du disque-e´talon
parame`tre valeur parame`tre valeur
r? (R) 2.0 rmin (R) 6.0
rmax (u.a.) 100 M? (M) 1.0
M˙ (M/an) 10
−8 T? (K) 4000
AV (mag) 0.0 A 0.0
ω 0.1a α 10−2
β 10−5 i (◦) 0
IV.6 Analyse du modèle
Nous avons choisi quatre directions pour analyser le pre´sent mode`le : la comparai-
son avec les principaux mode`les physiques de disques de´veloppe´s par d’autres auteurs
(section IV.6.1), l’e´tude de l’influence des hypothe`ses sous-jacentes comme l’e´vasement,
la loi d’opacite´ ou la prescription de viscosite´ (section IV.6.2), la comparaison entre les
diffe´rents processus de chauffage en termes de flux sortant et d’influence relative sur la
structure (section IV.6.3) et la de´termination du ratio entre rayonnement thermique et
rayonnement diffuse´ (section IV.6.4). Enfin, nous avons tenu a` regarder a posteriori l’in-
fluence de l’auto-gravite´1
IV.6.1 Comparaison entre modèles de disques
Comparons a` pre´sent les pre´dictions de notre e´tude avec d’autres mode`les de disques
pre´sents dans la litte´rature et utilisant des hypothe`ses physiques similaires. Par chance,
les diffe´rents auteurs utilisent un disque-e´talon a` des fins de comparaison, meˆme si, en rai-
son des approximations mene´es par chaque auteur, une correspondance absolue de leurs
parame`tres est illusoire. Nous avons ainsi calcule´ un mode`le a` deux couches, avec l’approxi-
mation de l’e´vasement parame´trique, et avons choisi les parame`tres qui le rapprochent le
plus de ce disque-e´talon ; ces parame`tres sont expose´s dans la table IV.2. La figure IV.5
pre´sente le profil radial des principales grandeurs physiques du disque-e´talon ainsi que la
distribution spectrale d’e´nergie en vue de face. Les diffe´rents mode`les pre´sente´s sont liste´s
dans la table IV.3 avec leurs principales caracte´ristiques.
Nous pouvons tout d’abord noter d’importantes diffe´rences entre notre mode`le d’une
part et ceux de Chiang & Goldreich (1997) et Bell et coll. (1997) : celui-ci ne prend
pas en compte l’e´clairement par l’e´toile et celui-la` le chauffage par viscosite´. Il en re´sulte
que le mode`le Chiang & Goldreich (1997) me´sestime les conditions physiques dans les
re´gions internes ou` la viscosite´ a une influence importante et celui de Bell et coll. (1997)
dans les parties externes domine´es par l’irradiation stellaire. Plus pre´cise´ment le premier
sous-estime la tempe´rature me´diane (figure IV.5a) dans les zones internes ; de ce fait il
sous-e´value l’e´chelle de hauteur (figure IV.5d) et la viscosite´, et sure´value la densite´ de
surface (figure IV.5f) et la masse interne du disque (figure IV.5g). Le second sous-estime
1Au moment de la soutenance, l’influence de la gravite´ propre du disque avait e´te´ aborde´e dans les
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Table IV.3 — Diffe´rents mode`les de disques avec les principaux principes physiques pris en compte.
mode`le A B C D E F G
chauffage par l’e´toile oui non oui non oui oui oui
chauffage par viscosite´ oui oui oui oui non non non
convection non non oui oui non non non
structure verticale de´taille´e non oui oui oui non non oui
type de viscosite´ α, β α, β α α –a –a –a
approche multi-fre´quentielle non non non non non ouib oui
A : Lachaume et coll. (2003) (pre´sent mode`le)
B : Malbet et coll. (2001) (c.f. chapitre pre´ce´dent)
C : D’Alessio et coll. (1999)
D : Bell et coll. (1997)
E : Chiang & Goldreich (1997)
F : Chiang et coll. (2001)
G : Dullemond et coll. (2002)
a la densite´ de surface est prise ad hoc
b pour la couche externe uniquement
pareillement Ti, mais dans les zones externes, avec les meˆmes conse´quences sur les autres
conditions. Une autre diffe´rence provient des opacite´s : Chiang & Goldreich (1997) suppose
que la valeur ω = κ?e/κe est constante tandis que nous en faisons le calcul auto-cohe´rent.
Comme la tempe´rature exte´rieure (figure IV.5c) vaut T 4eq/2ω, nous obtenons un compor-
tement diffe´rent : dans les zones internes, Te diffe`re peu de T? de sorte que les opacite´s
vis-a`-vis du rayonnement stellaire et du rayonnement re´-e´mis par la couche externe sont
peu e´loigne´es et ω ≈ 1. Nous obtenons une tempe´rature de surface plus faible. A contrario,
dans les zones externes du disque nous obtenons ω ∼ 0.01 car Te  T? ; la tempe´rature de
surface est alors nettement plus e´leve´e que dans Chiang & Goldreich (1997).
Notre mode`le tend a` reproduire la structure de´termine´e par le mode`le de D’Alessio
et coll. (1999), qui prend en compte les phe´nome`nes de viscosite´ et d’irradiation et re´sout
nume´riquement le transfert radiatif vertical. En termes de tempe´rature me´diane nous ob-
tenons un profil similaire a` quelques caracte´ristiques pre`s : pour r & 40 u.a., nous obtenons
un large exce`s parce que l’e´paisseur optique devient infe´rieure a` l’unite´ (figure IV.5i) tan-
dis que le mode`le de D’Alessio et coll. (1999) reste optiquement e´pais sur l’ensemble du
disque. Pour 0.1 u.a. < r < 0.4 u.a., notre profil de tempe´rature pre´sente un de´crochement
attribuable a` celui de la profondeur optique de Rosseland (non repre´sente´e mais localement
proportionnelle a` τP, figure IV.5i) que leur mode`le ne pre´sente pas. La tempe´rature effec-
tive Tr associe´e au chauffage par l’e´toile est sous-estime´e dans notre mode`le : notre disque
pre´sente une e´paisseur ge´ome´trique H moins importante et re´cupe`re de ce fait moins de
lumie`re stellaire. En termes d’e´chelle de hauteur et de densite´ de colonne les pre´visions
de notre mode`le restent proches de celles de D’Alessio et coll. (1999), mais une diffe´rence
syste´matique demeure ; cela est conforme aux re´sultats Hure´ & Galliano (2001), a` savoir
que les mode`les a` structure verticale moyenne´e me´sestiment davantage l’e´chelle de hauteur
que la tempe´rature me´diane. La quantite´ la moins bien de´crite est sans conteste l’e´paisseur
ge´ome´trique H, et par voie de conse´quence le rapport Q. Nous le sous-estimons d’environ
25%, probablement en raison du traitement simpliste de la section IV.3.2 et d’une possible
diffe´rence d’opacite´s dans la couche externe. Le profil de la tempe´rature de surface, le´ge`-
rement diffe´rent entre les mode`les, tend a` corroborer cette dernie`re hypothe`se, T 4e = T
4
eq/ω
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Figure IV.5 — Comparaison entre les mode`les de disques suivants : le noˆtre, Chiang & Goldreich
(1997), D’Alessio et coll. (1998) et Bell et coll. (1997). Sont donne´s la tempe´rature me´diane (Ti), la
tempe´rature effective du chauffage par l’e´toile (Tr), la tempe´rature de la couche externe (Te), l’e´chelle
de hauteur (h/r), la position de la couche externe (H/r), la densite´ de colonne (Σ), la masse cumule´e du
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Table IV.4 — Diffe´rentes hypothe`ses conside´re´es pour le mode`les a` deux couches. Elles concernent
l’e´vasement, les opacite´s et la viscosite´.
mode`le e´vasement agre´gats prescription
de poussie`res de viscosite´
1 H = 0 inhomoge`nes α = 10−2
2 H ∝ h inhomoge`nes α = 10−2
3 H parame´tre´ inhomoge`nes α = 10−2
4 H parame´tre´ homoge`nes α = 10−2
5 H parame´tre´ inhomoge`nes β = 10−5
Pour r . 0.1 u.a., les diffe´rents mode`les diffe`rent, en raison du traitement de l’e´va-
poration des grains aux alentours de 1600–1800 K : elle induit une brusque baisse de
l’e´paisseur optique aux profils dissemblables, notamment entre notre mode`le et D’Alessio
et coll. (1999) (figure IV.5i).
IV.6.2 Influence des hypothèses du modèle
Nous avons calcule´ cinq mode`les (voir table IV.4) diffe´rant par leurs hypothe`ses sous-
jacentes, avec les parame`tres du mode`le-e´talon. Les trois premiers mode`les sont une varia-
tion autour du traitement de l’e´vasement et de l’e´paisseur, selon qu’ils sont donne´s par un
comportement radial empirique et un calcul auto-cohe´rent sur le bord externe (mode`le 1),
lie´s a` l’e´chelle de hauteur (mode`le 2) ou que le disque est infiniment plat (mode`le 3). Le
quatrie`me mode`le utilise des opacite´s calcule´es pour des agre´gats de poussie`res homoge`nes,
au lieu d’inhomoge`nes. Le cinquie`me suppose une viscosite´ β (Hure´ et coll., 2001) en lieu
et place de la prescription α de Shakura & Sunyaev (1973). Les principales conditions dans
le disque, ainsi que la distribution spectrale d’e´nergie sont repre´sente´es figure IV.6.
Entre les trois prescriptions utilise´es pour l’e´paisseur les diffe´rences en termes de struc-
ture sont notables. Le mode`le 2, a` e´vasement lie´ a` l’e´chelle de hauteur, pre´sente une zone
d’ombre ou` H/r de´croˆıt (figure IV.6e), ce qui a pour conse´quence d’annuler la tempe´rature
effective du chauffage par l’e´toile (figure IV.6b) et de diminuer et la tempe´rature me´diane
et la tempe´rature de surface (figures IV.6a,IV.6c). Le disque plat (mode`le 3), de son coˆte´,
pre´sente une tempe´rature effective de chauffage par l’e´toile nettement infe´rieure et, par
voie de conse´quence, voit sa tempe´rature centrale nettement diminue´e dans les parties
externes ou` prime l’irradiation stellaire. La conse´quence est que la masse du disque plat
(figure IV.6g) est supe´rieure, ici d’un facteur 2.
Le type de grains a e´galement une importance cruciale, par le truchement des opacite´s.
Le mode`le 4, remplac¸ant les agre´gats de poussie`re inhomoge`nes de Henning & Stognienko
(1996) par des agre´gats homoge`nes, pre´sente une plus grande profondeur optique, avec une
tempe´rature me´diane Ti et une e´chelle de hauteur h plus e´leve´es dans les zones domine´es
par la viscosite´ (r . 2 u.a.). Une autre conse´quence de ce type de grains est un rapport
ω = κe/κ?e plus e´leve´, avec une tempe´rature de surface Te plus faible.
La prescription de viscosite´ joue e´galement un roˆle important. Le mode`le 5, ou` la

























































































































































Figure IV.6 — Influence des hypothe`ses du mode`le : e´paisseur parame´tre´e (mode`le 1), e´paisseur
proportionnelle a` l’e´chelle de hauteur (mode`le 2), disque plat (mode`le 3), agre´gats de poussie`res homo-
ge`nes (mode`le 4), prescription de viscosite´ β (mode`le 5). Sont donne´es la tempe´rature me´diane (Ti), la
tempe´rature effective du chauffage par l’e´toile (Tr), la tempe´rature de la couche externe (Te), l’e´chelle
de hauteur (h/r), la position de la couche externe (H/r), la densite´ de colonne (Σ), la masse cumule´e du

















































Figure IV.7 — Contribution des sources de chauffage a` la tempe´rature me´diane, a` la tempe´rature
effective et a` la tempe´rature de surface en fonction de la distance a` l’e´toile : traits pleins : total ; traits
interrompus : de viscosite´ ; traits pointille´s : chauffage par l’e´toile ; traits mixtes : thermalisation.
et coll. (2001) —, a e´te´ de´termine´ de sorte a` garantir une densite´ de colonne similaire
(figure IV.6f) dans le disque interne, pour r . 1 u.a.. Dans un tel mode`le, la densite´ de co-
lonne et la masse du disque sont beaucoup plus importantes dans les parties externes. Pour
comprendre ce phe´nome`ne, il faut garder a` l’esprit que dans le disque α, ν ∝ csh ∝ r3/2T 1/2i
de sorte que Σ ∼ r−5/4 dans les re´gions optiquement e´paisses domine´es par l’irradiation
stellaire (Ti ∼ r−1/2). Le disque β a une viscosite´ en Ωr2 ∝ r1/2 impliquant une chute
Σ moins rapide, en r−1/2. En particulier, la masse du disque β est un ordre de grandeur
supe´rieure a` celle du disque α pour un disque interne e´quivalent. Ainsi, le disque β reste
optiquement e´pais (figure IV.6i) meˆme a` grande distance de l’e´toile. Il en re´sulte que que
la tempe´rature me´diane est infe´rieure au mode`le α pour r & 30 u.a..
IV.6.3 Influence comparée des processus de chauffage
La figure IV.7 pre´sente les contributions du chauffage visqueux, de l’e´clairement par
l’e´toile et de la thermalisation en fonction de la distance a` l’e´toile pour un disque T Tauri
typique (voir table IV.2 pour les parame`tres du mode`le).
En termes d’incidence sur la structure du disque, e.g. l’e´chelle de hauteur, l’e´vasement
et la tempe´rature centrale (figure IV.7a), la viscosite´ domine dans les parties centrales et
le chauffage par l’e´toile dans les parties externes. En termes de flux e´mergeant du disque
(tempe´rature effective, figure IV.7b), la tendance est moins nette : dans les parties internes,
les deux sources de chauffage ont le meˆme comportement et sont de meˆme ordre. Dans
les parties externes, en revanche, l’irradiation par l’e´toile prime. Enfin, la tempe´rature de
surface (figure IV.7c) est presque partout domine´e par le terme d’irradiation stellaire. Il
est donc impossible de parler d’une re´gion ou` la viscosite´ domine, car cela n’a pas la meˆme
signification selon que l’on s’inte´resse a` la tempe´rature de surface, au flux e´mergent ou a`
la structure.



































































Figure IV.8 — Profil radial des flux thermique et diffuse´ en bandes J, K et N.
des tempe´ratures effectives associe´es aux deux sources principales d’e´nergie :





eqϕ? ∼ r−3 dans les re´gions centrales
T 4eqϕe ∼ r−12/7 dans les re´gions externes
(IV.84)
Dans les re´gions internes Tr et Tv de´croissent en r
−3/4 et gardent un rapport identique.
Dans les re´gions externes Tr de´croˆıt plus lentement que Tv et finit par primer. Le cas





T 4v τR dans les re´gions centrales
T 4v dans les re´gions interme´diaires




3 ∼ T 4r (IV.86)
Loin de l’e´toile, la tempe´rature me´diane est de l’ordre de la somme des tempe´ratures
effectives, de sorte que c’est l’e´clairement par l’e´toile qui prime. Pre`s de l’e´toile, le terme
de viscosite´ t1 est nettement supe´rieur a` Tv car τR est de l’ordre de quelques dizaines a`





IV.6.4 Importance relative des rayonnements thermique et diffusé
Le flux diffuse´ est pre´dominant dans les zones externes du disque. En effet, celui-
ci diminue en r−2β ≈ r−3, tandis que le flux thermique diminue exponentiellement en
Bλ(T (r)). Dans les zones centrales, jusqu’a` environ 10 u.a. en bande K, le flux thermique
est pre´dominant. Notons que, sans la pre´sence d’une couche surchauffe´e, le flux diffuse´
serait pre´ponde´rant de`s 1 u.a. Les chiffres varient finalement peu avec la quantite´ de matie`re
dans le disque ou le taux d’accre´tion tant que ce dernier reste mode´re´ (M˙ . 10−7M/an)
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dM/dt = 10-9 Msun/yr
dM/dt = 10-8 Msun/yr
dM/dt = 10-7 Msun/yr
dM/dt = 10-6 Msun/yr






























(b) Parame`tre de viscosite´ α
Figure IV.9 — Influence de l’auto-gravite´ du disque : profil radial du parame`tre de Ω4/4piGρ. Le
disque devient auto-gravitant lorsque ce parame`tre devient infe´rieur a` l’unite´. A` gauche : influence du
taux d’accre´tion. A` droite : influence du parame`tre de viscosite´ α.
Nous pouvons ainsi retenir que dans les disques e´vase´s a` taux d’accre´tion faible ou
interme´diaire le flux diffuse´ peut eˆtre ignore´ jusqu’a` 1.5 u.a. en bande J, 7 u.a. en bande
K et sur tout le disque en bande N. Pour un disque standard, c’est-a`-dire sans couche
surchauffe´e, la condition aurait e´te´ par trop drastique : 0.15 u.a. en J, 0.7 u.a. en K et
20 u.a. en N. Notons toutefois que ces chiffres sont des ordres de grandeur, susceptibles
d’eˆtre modifie´s si l’albe´do ou les opacite´s sont alte´re´es.
IV.6.5 Influence de l’auto-gravité
L’auto-gravite´ d’un disque commence a` se faire sentir en premier lieu sur la structure
verticale. Nous suivons Hure (1998) et supposons que le champ de gravite´ vertical peut eˆtre
e´crit en fonction de la densite´ de surface comme dans milieu plan-paralle`le infini homoge`ne.











qT est le parame`tre de Toomre (1964) qui est d’autant plus petit que la gravite´ du disque
prime sur celle de l’e´toile.
L’influence de l’auto-gravite´ dans le disque devient importante pour des disques mas-
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d’accre´tion infe´rieur a` 10−7M/an restent pre´serve´s (figure IV.9a page ci-contre). En re-
vanche, pour des accre´tions moins efficaces, c’est-a`-dire α plus petit, les disques sont plus
massifs ; il en re´sulte que meˆme des disques d’accre´tion T Tauri typiques avec des taux
d’accre´tion mode´re´s — 10−8M/an— peuvent alors eˆtre marginalement auto-gravitants,
comme le montre la figure IV.9b.
IV.7 Perspective
Nous avons e´tabli un mode`le de disque d’accre´tion stationnaire relativement simple,
permettant a` la fois d’exprimer les conditions physiques de manie`re analytique et de re-
produire avec une certaine fiabilite´ les pre´dictions de mode`les nume´riques plus de´taille´s.
S’il n’apporte rien de nouveau dans la physique de ces disques, il permet malgre´ tout
une bonne compre´hension des processus physiques et de leurs implications, ainsi qu’une
de´termination nume´rique rapide et efficace. Ce mode`le sera d’une grande utilite´ pour la
re´duction des masses de donne´es provenant des interfe´rome`tres optiques tels que le VLTI
ou le KI.
Nous avons toutefois rencontre´ des difficulte´s et pris conscience de quelques limitations
qu’il conviendra d’aborder dans un proche avenir :
(i) La de´termination de l’e´vasement du disque, que nous avons mene´e de deux manie`res
ad hoc, sans parvenir a` une description tre`s fide`le. La difficulte´ principale d’une
de´termination plus rigoureuse de la position de la surface du disque re´side dans le
couplage entre transfert radial et vertical induit par une prise en compte plus de´taille´e
du transfert du rayonnement incident. Nous avons propose´ deux prescriptions :
(a) l’e´vasement est lie´ a` l’e´chelle de hauteur
(b) l’e´vasement suit localement une loi de puissance pre´de´termine´e
D’apre`s les re´sultats obtenus pour le disque-e´talon il appert que la ve´rite´ re´side entre
ces deux conceptions. Nous avons apporte´ une manie`re de de´terminer la position de
cette surface en calculant H de manie`re auto-cohe´rente sur l’exte´rieur du disque, a`
indice d’e´vasement γ donne´. Il est the´oriquement possible d’utiliser la meˆme me´thode
pour H et γ sur l’ensemble du disque, ce que nous projetons de voir prochainement.
(ii) Les opacite´s posent e´galement un proble`me : l’utilisation de l’opacite´ de Planck ne
nous qu’une pie`tre conservation du flux car




dans le cas ge´ne´ral, bien que cela constitue une bonne approximation pour τP  1 et
τP  1. Nous avons ve´rifie´ a posteriori que l’erreur induite sur le flux est infe´rieure
a` 5 % pour les mode`les que nous avons calcule´. De plus, nous n’avons pas d’opacite´s
correctes a` haute tempe´rature, ce qui rend nos pre´dictions moins fiables en termes
de structure pour les disques massifs. Enfin, nous avons une hypothe`se tre`s forte de
me´lange sur toute la hauteur, or, il se pourrait tre`s bien que les grains de la surface
fussent diffe´rents de ceux a` l’inte´rieur dans le cas d’une se´dimentation partielle. (Voir
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(iii) La couche supe´rieure, conside´re´e isotherme n’est pas une excellente approximation
pour un calcul spectroscopique car son profil vertical de tempe´rature (figure III.4)
est loin d’eˆtre plat. D’Alessio et coll. (1998) indiquent que cela conduit a` une suresti-
mation du flux en infrarouge moyen — et, soit dit au passage, a` une sous-estimation
dans l’infrarouge lointain. De plus, il serait illusoire de de´crire la chimie du disque
avec un tel mode`le et les conse´quences en termes de spectroscopie millime´trique
(Aikawa et coll., 2002), en raison de la grande sensibilite´ des re´actions a` la tempe´-
rature ; en occultant toutes les tempe´ratures autres que Ti et Te nous pouvons faire
disparaˆıtre certaines espe`ces qui prolife´reraient a` une tempe´rature interme´diaire, ou
faire croire a` l’abondance d’autres espe`ces, pre´sentes uniquement a` la tempe´rature
Te, quand celle-ci n’est rencontre´e que sur une faible portion de la couche externe.
Nous projetons de faire intervenir le profil analytique simplifie´ du chapitre III pour
de´crire la couche externe.
(iv) Le mode`le ne saurait de´crire les e´toiles plus massives, car l’effet du chauffage direct
du bord interne du disque, alors non ne´gligeable, a e´te´ passe´ sous silence. Il est
envisageable, sans trop de difficulte´s, d’inclure ce phe´nome`ne (Dullemond et coll.,
2001).
(v) Le mode`le peine a` de´crire les disques autour de naines brunes, essentiellement en
raison de la tre`s faible masse de ces disques. Dans un tel sce´nario, la faible densite´
de colonne permet a` la lumie`re issue de l’astre de pe´ne´trer profonde´ment dans le
disque de sorte que H . h. Il en re´sulte que l’approximation d’une couche interne de
plusieurs e´chelles de hauteurs et repre´sentant la quasi-totalite´ de la densite´ de colonne
est errone´e. Nous pensons y apporter reme`de au prix de quelques de´veloppements
supple´mentaires.
(vi) Enfin, la prise en compte de la gravite´ du disque semble ine´luctable pour les disques
massifs du type FU Orionis. Heureusement, ces disques pre´sentent un chauffage par
l’e´toile ne´gligeable, de sorte que nous commettons sur l’e´paisseur du disque influe













La beaute´, la simplicite´ ou la complexite´ d’un mode`le peuvent eˆtre d’un inte´reˆt pure-
ment esthe´tique. Il n’en faut pas moins garder a` l’esprit que sa finalite´ premie`re est d’ex-
pliquer les objets qu’en premier lieu nous observons... ou comptons observer. Les e´toiles
jeunes ont de´ja` un demi-sie`cle d’e´tude a` leur actif et nombre de techniques leur ont e´te´
applique´es ; nous avons de´cide´ de nous focaliser sur les observations interfe´rome´triques, en
pleine expansion, parce qu’elles permettront d’ici peu de temps de lever nombre d’ambi-
gu¨ıte´s dans les disques et d’obtenir une information spatiale sur leur structure a` l’e´chelle
de l’unite´ astronomique, la` ou` justement, des plane`tes sont cense´es naˆıtre. A` elles seules,
malheureusement, ce observations ne sont pas suffisantes, car encore rares et disponibles
a` quelques longueurs d’onde uniquement. Aussi avons-nous avons e´galement conside´re´ les
observations spectrales : disponibles en quantite´ importante et relativement e´prouve´es,
elles permettent de de´duire le flux e´mergeant du disque et de contraindre ainsi certaines
de ses proprie´te´s, tels le taux d’accre´tion ou la quantite´ de lumie`re stellaire intercepte´e.
Dans la section V.1, nous nous plac¸ons dans un cadre plus ge´ne´ral que celui des disques
et nous penchons sur l’interpre´tation des donne´es issues des interfe´rome`tres optiques a`
longue ligne de base, dans un cas particulier ou` l’objet n’est que marginalement re´solu
— pour l’instant cela reste la norme. Dans la section V.2, nous expliquons brie`vement la
manie`re dont nous avons obtenu les observables, a` savoir la distribution spectrale d’e´nergie
et les visibilite´s optiques, a` partir du mode`le a` deux couches, bien que le me´thode soit
similaire pour le mode`le de transfert vertical de la section III. Dans la section V.3, nous
menons une e´tude prospective de l’influence des parame`tres du mode`le sur les observables.
Enfin, dans la section V.4, nous pre´sentons un ajustement des parame`tres du mode`le a`
deux couches pour trois e´toiles observe´es a` la fois spectralement et par interfe´rome´trie.
V.1 Objets marginalement résolus en interférométrie
Nous avons pre´sente´ l’interfe´rome´trie optique dans la section I.3.2 en indiquant qu’elle
permettrait, a` terme, la reconstruction d’image. En revanche, cela ne´cessite de re´soudre
l’objet, c’est-a`-dire d’obtenir des lignes de bases B suffisamment grandes, a` savoir B/λ
supe´rieur a` la taille angulaire de la source.
Dans le cas ou` l’objet est marginalement re´solu, c’est-a`-dire son extension angulaire
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ne´rique, donne´ par un de´veloppement limite´ au voisinage de l’origine. En particulier, la plu-
part des objets peu re´solus doivent pre´senter les meˆme caracte´ristiques observationnelles,
rendant ainsi pe´rilleuse toute discrimination entre diffe´rentes hypothe`ses. En V.1.1, nous
proposons un formalisme reliant la visibilite´ d’un objet marginalement re´solu a` ses carac-
te´ristiques ge´ome´triques, notamment son extension angulaire et son asyme´trie. En V.1.2,
nous tirons les conse´quences observationnelles du formalisme, a` savoir que la phase de cloˆ-
ture est plus difficile a` obtenir. En V.1.3, nous e´tudions l’impact de la faible re´solution sur
l’ajustement de mode`les. En V.1.5, nous abordons le cas des disques circumstellaires, sous
deux angles particuliers : d’une part, la diffusion, a` grande e´chelle et de ce fait re´solue,
doit eˆtre traite´e se´pare´ment pour que le formalisme s’applique. D’autre part, l’observa-
tion a` plusieurs longueurs d’onde permet de contraindre la loi de tempe´rature dans les
disques. Nous terminons dans la section V.1.4 par une caracte´risation empirique du crite`re
marginalement re´solu .
V.1.1 Visibilités et géométrie de l’objet
Nous e´tudions un objet dont la distribution de brillance est I(α), ou` α est la position
angulaire. Nous supposons que les te´lescopes ont une pupille nettement plus petite que la
ligne de base, pupille que nous traiterons comme un point dans le plan des lignes de base.





Le the´ore`me de Zernicke-van Cittert s’e´crit alors
V =
∫∫
p(α) exp (−2pii(u·α)) d2α, (V.2)
ou` p(α) est l’intensite´ normalise´e. Les quantite´s observe´es sont le contraste des franges et
leur phase, a` savoir







Dans le cas d’un objet marginalement re´solu, la majorite´ du flux p(α) est contenue dans
une zone telle que u·α  1. Nous menons un de´veloppement limite´ de |V |2 et ϕ a` l’ordre


















Ces e´quations font intervenir des moments de la distribution de flux, c’est-a`-dire une
sommation du flux ponde´re´ par la distance a` un axe. Dans le cas pre´sent, l’axe passe par
rapport au centre des coordonne´es, mais pas ne´cessairement par rapport au photocentre
de l’objet. Nous introduisons le tenseur moment Mn d’ordre n contenant l’information sur
les moments d’ordre n de la distribution de flux. Il est de´fini de manie`re univoque par
Mn ·u1 · · · un =
∫∫
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Figure V.1 — Moments d’inertie et the´ore`me de Ko¨nig. Pour un solide de masse M et de centre de
masse O, le moment d’inertie J par rapport a` un axe (M,∆) et le moment d’inertie J ′ par rapport a`
l’axe paralle`le (O,∆) sont relie´s par J = J ′ + M(OM·∆)2.
ou` u1, · · · , un sont des vecteurs. Ce formalisme permet d’e´crire la visibilite´ de fac¸on
relativement concise — autrement dit sans e´crire explicitement les inte´grales :
|V |2 = 1− 4pi2
(
M2 ·u·u− (M1 ·u)2
)
, (V.8)




M3 ·u·u·u− 3(M1 ·u)(M2 ·u·u) + 2(M1 ·u)3
)
. (V.9)
Ces expressions sont quelque peu ennuyeuses, car un peu complique´es et de´pendantes,
semble-t-il, du choix du syste`me de coordonne´es. Cela impliquerait en particulier que |V |2
serait affecte´ par l’exactitude du pointage. Pour entrevoir l’e´tape suivante, il est possible de
mener une analogie avec les moments d’inertie chers a` la physique du solide : par exemple,
le the´ore`me de Ko¨nig (voir figure V.1) relie un moment d’ordre deux au meˆme moment
pris dans le repe`re du centre de masse. Nous introduisons ainsi les moments re´duits M ′n,
pris dans un repe`re centre´ sur le photocentre de la source, de coordonne´e α0 dans l’ancien
repe`re. Ils sont de´finis par
M ′n ·u1 · · · un =
∫∫
p(α) (u1 ·(α−α0)) · · · (un ·(α−α0)) d2α. (V.10)
Apre`s un changement de repe`re par translation de vecteur −α0, les e´quations (V.8,V.9)
s’e´crivent
|V |2 = 1− 4pi2M ′2 ·u·u, (V.11)
ϕ = −2piM ′1 ·u +
4pi3
3
(M ′3 ·u·u·u) . (V.12)
Dans le cas ou` l’on recombine a` trois te´lescopes, donne´s par les lignes de base u,
u′ et u′′ = −u − u′, on mesure les visibilite´s V , V ′ et V ′′ ainsi que la phase de cloˆture
ϕ¯ = ϕ+ ϕ′ + ϕ′′. Ces quantite´s sont relie´es a` la ge´ome´trie de l’objet par
|V |2 = 1− 4pi2M ′2 ·u·u, (V.13)
|V ′|2 = 1− 4pi2M ′2 ·u′ ·u′, (V.14)
|V ′′|2 = 1− 4pi2M ′2 ·u′′ ·u′′, (V.15)
ϕ¯ = (4pi3/3)M
′








106 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse





Figure V.2 — Distribution de flux
V.1.2 Interprétation physique et conséquences observationnelles
Nous nous plac¸ons dans le cas de trois te´lescopes aligne´s, avec des lignes de bases
projete´es u, u′ et u′′. La dimension angulaire de l’objet ainsi que son facteur d’asyme´trie











ou` d(M) est la distance du point M dans le ciel par rapport a` un axe passant par le
photocentre et normal a` l’alignement des te´lescopes. (Voir figure V.2) Nous appelons um





Avec de telles notations
|V |2 = 1− (2piDu)2, (V.20)
|V ′|2 = 1− (2piDu′)2, (V.21)
|V ′′|2 = 1− (2piDu′′)2, (V.22)
ϕ¯ = −(4S/3)(piDum)3. (V.23)
On remarque que la visibilite´ chute quadratiquement avec la ligne de base et avec
la taille angulaire de l’objet tandis que la cloˆture de phase augmente comme le cube
de ces meˆme quantite´s. De plus, la cloˆture de phase est proportionnelle a` un coefficient
d’asyme´trie : il vaut ze´ro pour un objet centro-syme´trique ou pre´sentant un axe de syme´trie
perpendiculaire a` l’orientation des te´lescopes et ve´rifie S . 1 dans la plupart des situations.
Il en re´sulte que, pour un objet marginalement re´solu, la phase de cloˆture est nettement
plus difficile a` mesurer, car un facteur SDum  1 la se´pare de la chute de visibilite´. Cela
est pre´sente´ sur la figure V.3 page suivante : nous conside´rons un interfe´rome`tre actuel
typique a` trois te´lescopes avec des lignes de base projete´es de l’ordre de 100 m et un objet
tre`s asyme´trique (S = 0.5). Les deux premiers graphiques donnent le profil de l’amplitude
de visibilite´ et celui de la cloˆture de phase en fonction de la taille angulaire de l’objet,
et place les limites de de´tection a` 5% et 0.5% d’incertitude sur les mesures. Le dernier












































Figure V.3 — Mesure de la visibilite´ et de la phase de cloˆture de phase d’un objet marginalement
re´solu. Gauche : visibilite´ vs. taille angulaire ; Milieu : phase de cloˆture vs. taille angulaire ; Droite : taille
angulaire minimum pour de´tecter une extension spatiale et une asyme´trie. La ligne de base projete´e
vaut 100 m et le facteur d’asyme´trie est e´leve´ : S = 0.5.
et de celle d’une asyme´trique (ϕ¯) en fonction de la pre´cision des mesures. Meˆme pour
un objet tre`s asyme´trique, on ne peut de´tecter l’asyme´trie que pour des tailles angulaires
quatre a` six fois supe´rieures a` celles suffisantes pour de´tecter l’extension spatiale.
V.1.3 Conséquences en termes d’ajustement de modèles
La visibilite´ est pre´dite par le moment re´duit d’ordre deux M ′2, une forme quadratique
donne´e par trois parame`tres. En de´composant la ligne de base u = ui + vj dans une base
orthonorme´e (i, j), nous obtenons


















2 ·j ·j. (V.27)
Dans la plupart des cas, un mode`le a` trois parame`tres suffira a` de´crire entie`rement cette
visibilite´. De fac¸on assez surprenante et bienvenue, un syste`me de deux sources ponctuelles
ne suffit pas a` la de´crire, bien qu’il posse`de trois degre´s de liberte´ : dans le cas pre´sent, ou`
M ′1 = 0 et M
′
0 = 1, un syste`me double est entie`rement de´crit par la luminosite´ relative et
la position de la premie`re source. Voici quelques exemples de syste`mes a` trois parame`tres
ou plus qui permettent de reproduire la visibilite´ :
(i) Une gaussienne centre´e sur l’origine. Elle peut eˆtre donne´e par ses parame`tres usuels :
orientation, petit-axe et grand-axe. On peut la de´crire de manie`re assez simple a`
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(ii) Un disque uniforme plus une source ponctuelle, avec quatre parame`tres libres : posi-
tion, luminosite´ relative et diame`tre du disque. Les parame`tres de la source ponctuelle
s’en de´duisent a` partir de M ′0 = 1 et M
′
1 = 0.
(iii) Trois sources ponctuelles, avec six parame`tres libres : position et luminosite´ relative
des deux premie`res. La troisie`me source voit ses parame`tres contraints par M ′0 = 1
et M ′1 = 0.
Ce phe´nome`ne est bien connu des interfe´rome´tristes : il est impossible de faire la diffe´rence
entre un disque stellaire uniforme et un disque avec assombrissement centre-bord sans avoir
totalement re´solu l’e´toile ; de meˆme les premie`res observations de FU Ori (Malbet et coll.,
1998) ne pouvaient exclure le sce´nario d’une binaire.
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3 ·i·j ·j (V.32)
M33 = M
′
3 ·j ·j ·j (V.33)
En combinant phase de cloˆture et visibilite´, le syste`me est de´crit par sept parame`tres (M ′2
et M ′3). Sans diffe´rence notable de comportement, il peut eˆtre remplace´ par
(i) un syste`me de quatre sources ponctuelles convenablement choisies ou
(ii) un disque uniforme et deux sources ponctuelles.
Aussi, quelle que soit la couverture angulaire dans le plan des visibilite´s, un objet
marginalement re´solu peut-il eˆtre de´crit fide`lement par un syste`me simple, par exemple
quelques sources ponctuelles. Il en re´sulte que les disques d’accre´tion circumstellaires, en
particulier T Tauri ou FU Orionis, ne peuvent eˆtre image´s ou suffisamment contraints
actuellement par la seule technique de l’interfe´rome´trie. Il est probable qu’a` moyen terme,
les interfe´rome`tres optiques permettront de re´soudre les objets jeunes et de supprimer
ce proble`me, au moins pour les e´toiles proches. En attendant, nous ne pouvons utiliser
l’interfe´rome´trie que comme une contrainte comple´mentaire a` d’autres observables comme,
par exemple, la distribution spectrale d’e´nergie.
Il est possible toutefois de contraindre davantage les mode`les en observant a` plusieurs
longueurs d’onde simultane´ment. Si nous mesurons les Nm premiers moments re´duits d’une
distribution de flux avec Nλ longueurs d’onde, nous obtenons un syste`me a` Nλ(2Nm −
1) parame`tres libres. Dans le cas d’un objet marginalement re´solu, nous observons 3Nλ
moments re´duits distincts avec les amplitudes de visibilite´ seules et 7Nλ avec les amplitudes
et les phases de cloˆture. Si nous tentons d’ajuster un mode`le compose´ de Np sources
ponctuelles, nous avons un mode`le comprenant (Np−1) positions, la Npie`me e´tant donne´e
par M ′1 = 0, et Nλ(Np − 1) flux, les flux du dernier point e´tant de´duits de M ′0 = 1. Le
syste`me a donc (2 + Nλ)(Np − 1) parame`tres libres. Afin d’avoir une chance de pouvoir
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amplitudes
amplitudes & phases



















(b) flux de corps noir
Figure V.4 — Nombre Np de sources ponctuelles pouvant mode´liser un objet marginalement re´solu, en
fonction du nombre Nλ de longueurs d’onde d’observation. Traits pleins : seule l’amplitude de visibilite´
est disponible ; traits interrompus : l’amplitude et la phase de cloˆture sont mesure´es. A` gauche : les
flux aux diffe´rentes longueurs d’onde sont inde´pendants. A` droite : les points sont donne´s par une
tempe´rature de corps noir et leur flux bolome´trique.
La figure V.4a indique le nombre de points ne´cessaires a` ajuster a` coup suˆr tout ensemble
de visibilite´s mesure´es en fonction du nombre de longueurs d’onde utilise´es. Il en re´sulte
que l’observation a` plusieurs longueurs d’onde permet d’accroˆıtre des contraintes de la
ge´ome´trie de l’objet : il faut deux fois plus de points pour ajuster un mode`le d’objet
observe´ avec Nλ & 10 longueurs d’onde que pour une observation a` longueur d’onde
unique. Notons que nous avons traite´ le cas le plus pessimiste, ou` les flux aux diffe´rentes
longueurs d’onde sont inde´pendants les uns des autres. Dans le cas optimiste ou` les flux
sont donne´s par une tempe´rature de corps noir et un flux bolome´trique, le nombre de









pour ajuster le syste`me aux moments observe´s. La figure V.4b pre´sente ce nombre de points
en fonction du nombre de longueurs d’onde. Dans ce cas nous pouvons the´oriquement
obtenir autant de contraintes que voulu pourvu que l’on observe avec suffisamment de
longueurs d’onde.
Il est ainsi impossible de reconstruire une image sans hypothe`se a priori a` partir
des visibilite´s d’un objet marginalement re´solu, quelle que soit la couverture du plan des
visibilite´s. En revanche, avec des hypothe`ses supple´mentaires, comme celle du rayonnement
de corps noir, cela devient the´oriquement possible.
V.1.4 Domaine de résolution marginale
Nous n’avons pas e´voque´ jusqu’ici ce que signifiait pre´cise´ment marginalement re´-


































(b) domaine de re´solution marginale
Figure V.5 — Visibilite´ : domaine de validite´ de l’approximation. A` gauche : de´veloppement limite´
de la visibilite´ (traits pleins) et sa valeur exacte pour une binaire (traits pointille´s), un disque gaussien
(traits pointille´s) et un anneau (traits interrompus mixtes) en fonction de la ligne de base. A` droite :
visibilite´ minimale de l’objet pour laquelle de´veloppement limite´ et valeur exacte de la visibilite´ sont
indiscernables en fonction de la pre´cision des mesures.
de la fonction, de reconstruire l’image avec une re´solution infinie. C’est sans compter sur
l’incertitude sur les mesures.
Nous appelons marginalement re´solu une source dont les visibilite´s s’e´cartent suffi-
samment peu du de´veloppement limite´ V 2 = 1− (2piDu)2 pour que cela soit indiscernable.
Ce crite`re de´pend de la pre´cision obtenue sur les visibilite´s ; une caracte´risation explicite
est cependant tre`s difficile car cela revient a` calculer les autres termes du de´veloppement
en se´rie. A` titre d’exemple, la figure V.5 pre´sente l’e´cart entre visibilite´s et de´veloppement
quadratique pour quelques distributions de brillance : deux sources ponctuelles de meˆme
flux, un anneau et un disque gaussien. Si |V |2 est mesure´ avec 5% d’incertitude, alors ces
distributions sont marginalement re´solues pour 0.65 . |V |2 . 0.95 ; si l’incertitude de
mesure tombe a` 1%, le crite`re de re´solution marginale est 0.8 . |V |2 . 0.99.
Le domaine est plus large pour la phase de cloˆture (figure V.6), l’approximation est
valable pour |V |2 & 0.35 avec une pre´cision instrumentale de 5% et |V |2 & 0.55 pour une
pre´cision de 1%.
V.1.5 Cas d’un disque d’accrétion
V.1.5.1 Rayonnement thermique et diffusé
Dans le formalisme pre´ce´dent, nous avons suppose´ a priori que le de´veloppement en
se´rie e´tait valable, a` savoir que les moments existent et que la somme converge. Malheu-




















(a) phase de cloˆture










(b) domaine de re´solution marginale
Figure V.6 — Phase de cloˆture : domaine de validite´ de l’approximation. A` gauche : de´veloppement
limite´ de la phase de cloˆture (traits pleins) et sa valeur exacte pour une binaire (traits pointille´s). A`
droite : visibilite´ minimale de l’objet pour laquelle de´veloppement limite´ et valeur exacte de la phase de
cloˆture sont indiscernables en fonction de la pre´cision des mesures.
ses parties externes sont tre`s largement re´solues par un interfe´rome`tre, a` ceci pre`s qu’elles
e´mettent peu de flux. Il en re´sulte que la possibilite´ d’utiliser un de´veloppement limite´ est
le re´sultat d’une lutte entre deux phe´nome`nes : une grande extension spatiale d’une part
et la faiblesse du flux dans les parties e´loigne´es d’autre part. Afin de pre´ciser davantage,
nous allons e´tudier deux types de flux aux comportements assez diffe´rents, les flux ther-
mique Fth et diffuse´ Fs. Le premier est donne´ par la fonction de corps noir tandis que le
second re´sulte d’une dilution en r−2 du flux stellaire et d’un affaiblissement lie´ a` l’incidence
rasante sur le disque :
Fth(r) ∝ [exp(Krq)− 1]−1 , avec 0.5 ≤ q ≤ 0.75 (V.36)
Fs(r) ∝ r−s, avec 1 < s ≤ 3. (V.37)
Le profil radial ci-dessus est le re´sultat d’une description autosimilaire du disque a` grande
e´chelle, avec notamment une tempe´rature de surface en T (r) ∝ r−q. Si Fth a un com-
portement exponentiel assurant l’existence des moments et la convergence de la se´rie, Fs
n’autorise pas la de´finition des moments d’ordre supe´rieur ou e´gal a` 2. Il en re´sulte que le
formalisme pre´sente´ auparavant s’effondre en pre´sence de diffusion. Bien suˆr, si l’on prend
en compte l’extension spatiale finie du disque et le champ limite´ de l’interfe´rome`tre, les
moments de la distribution du flux Fs sont bien de´finis, mais le de´veloppement limite´ aux
premiers ordres n’est une bonne approximation que pour des lignes de base ne re´solvant
pas la structure a` grande e´chelle, a` savoir quelques me`tres.
Pour s’extirper de cette difficulte´, il est possible de conside´rer le flux sortant du disque
comme une somme F = Fth+Fs+F? et d’e´tudier se´pare´ment la visibilite´ associe´e a` chaque
terme. En effet, la visibilite´ totale V est la somme des visibilite´s Vth du flux thermique
Fth, Vs du rayonnement diffuse´ Fs et V? du flux de l’e´toile F?, dans l’hypothe`se ou` les trois
distributions de flux ont meˆme photocentre. La diffusion pre´sente une visibilite´ qui chute


















Figure V.7 — Profil de visibilite´ d’un objet marginalement re´solu : Traits pleins : en pre´sence de flux
thermique, de diffusion a` grande e´chelle et d’une source centrale ponctuelle. Traits interrompus : flux
thermique seul.
stellaire induit une visibilite´ mode´lisable par un disque uniforme, que nous supposerons
e´gale a` un dans le cas d’une e´toile jeune ; celle le rayonnement thermique est donne´e par
les re´sultats pre´ce´dents. En re´sume´





Vth(u) ∝ 1− 2pi2M ′2 ·u·u, (V.40)
V?(u) = 1 si l’e´toile est non re´solue, (V.41)
ou` M ′2 est le moment de la distribution du flux thermique. Dans un cas ge´ne´ral la visibilite´
chute avec la ligne de base comme indique´ figure V.7.
V.1.5.2 Profil radial de température
Nous avons vu pre´ce´demment que la mesure de visibilite´s pour un disque marginale-
ment re´solu ne donne que les dimensions caracte´ristiques et l’angle de position du disque,
mode´lisable, par exemple, par une gaussienne. Si nous utilisons plusieurs longueurs d’onde
a` la fois, nous obtenons des tailles caracte´ristiques diffe´rentes, permettant d’obtenir in fine
la distribution radiale de brillance et celle de la tempe´rature.
Pour ce faire, Malbet & Berger (2002) supposent un disque a` syme´trie cylindrique,
vu de face, avec une distribution radiale de tempe´rature T (r) ∝ r−q et pour lequel l’e´toile
centrale a un flux ne´gligeable. Ils conside`rent e´galement que la taille angulaire mesure´e,
θ, correspond au rayon ou` la fonction de Planck Bλ(T (r)) est maximale, a` savoir λT (r)





Nous proposons ici une de´monstration plus ge´ne´rale, utilisant le formalisme pre´ce´dent.
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Figure V.8 — Disque vu de face et de biais : conse´quence sur les moments.
d’un angle i comme sur la figure V.8. L’image a une distribution de tempe´rature et de
brillance








F (x, y) = Bλ(T (x, y)). (V.44)
Prise telle quelle, l’expression de F ne permet pas de de´terminer simplement les moments
de la distribution de flux. En revanche, le fait que les axes soient axes de syme´trie de
l’image nous assure que le moment croise´ d’ordre deux est nul M 12 = 0. De plus, si l’objet









F (r)2pir3 dr. (V.46)
Pour passer d’un objet vue de face au disque incline´, il convient d’effectuer une dilatation











F (r)2pir3 dr. (V.48)
























Apre`s changement de variable u = c2/(λKr−q) dans l’inte´grande ci-dessus et regroupement
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En utilisant ce qui pre´ce`de, l’amplitude de visibilite´ obtenue avec une ligne de base projete´e
(Bx, By) = λ(u, v) s’e´crit
1− |V |2 = 4pi2C(q,K)λ2/q[u2 + (v cos i)2],
= 4pi2C(q,K)λ2/q−2[B2x + (By cos i)
2].
(V.52)






∂ log(1− |V |2)
∂ log λ
, (V.53)
ce qui pour deux visibilite´s V1 et V2, obtenues dans les meˆmes conditions aux longueurs












Si l’on dispose de Nλ de longueurs d’onde, il est alors possible, par une me´thode simi-
laire, de de´duire Nλ − 1 parame`tres du profil de tempe´rature, par exemple des exposants
locaux, sachant que les diffe´rentes longueurs d’onde sont sensibles a` des parties diffe´rentes
du disque. On appelle cela imagerie parame´trique : moyennant l’hypothe`se d’un rayonne-
ment de corps noir et une syme´trie cylindrique, on reconstitue le profil T (r). Il s’agit d’une
illustration de la section V.1.3, ou` nous avons montre´ que l’approche multi-fre´quentielle
peut permettre de reconstituer une image.
Dans le cas de FU Ori, e´tudie´ par Malbet & Berger (2002), les longueurs d’onde sont
λH = 1.65
  m et λK = 2.19
  m et les visibilite´s correspondantes VH = 0.81 ± 0.05 et
VK = 0.74± 0.05, de sorte que
qFU Ori = 0.64± 0.19 (V.55)
Le re´sultat est impre´cis en raison des incertitudes importantes sur les visibilite´s. En par-
ticulier, il est compatible avec le sce´nario du disque actif ou` q = 0.75 et celui du disque
passif ou` q ≈ 0.5. Or, ces incertitudes sont lie´es a` une oscillation rapide de la visibilite´
avec la ligne de base, que Malbet & Berger (2002) mode´lisent par la pre´sence d’une source
ponctuelle dans le disque. Un traitement plus pre´cis prenant cette source additionnelle
permettrait tre`s probablement d’avoir une meilleure estimation de q.
Il faut aussi tempe´rer l’apparente simplicite´ du re´sultat ci-dessus. Valable si l’on veut
mode´liser l’objet par un disque autosimilaire infini, il risque d’eˆtre modifie´ si nous ajoutons
une troncation du disque. Le bord externe du disque, a` quelques centaines d’unite´s astro-
nomiques n’est pas en cause, car le disque y pre´sente un flux ne´gligeable dans l’optique,
mais le trou en son centre n’est pas a priori sans conse´quence : bien que ge´ne´ralement
non re´solu, il contribue de manie`re non ne´gligeable au flux du disque autosimilaire. La
figure V.9a page ci-contre pre´sente, pour un disque actif de type FU Ori et un disque
passif pre´sentant un flux similaire, la valeur apparente qapp de l’exposant du profil radial
de tempe´rature, de´duite de la formule (V.54), en fonction du rayon interne du disque. Pour








































(b) disque avec e´toile centrale
Figure V.9 — Pente apparente qapp de la loi de tempe´rature en fonction de la troncation interne
du disque et du rayon de l’e´toile centrale. A` gauche : disque tronque´ a` une distance rmin du centre A`
droite : disque autour d’une e´toile de rayon r?. Traits pleins : disque actif standard de type FU Ori
(q = 0.75) avec M˙ = 310−5 M/an, M? = 1M. Traits pointille´s : disque passif pre´sentant q = 0.50
avec la meˆme tempe´rature a` 1u.a. que le disque standard.
a` 0.2. Il convient donc de prendre avec prudence les estimations de profil de tempe´rature
lorsqu’elles sont fonde´es sur des mode`les empiriques. Dans le cas de FU Ori, une troncation
du disque a` 4–6 rayons solaires semble raisonnable, de sorte qu’apre`s correction
qFU Ori ≈ 0.48± 0.20 (V.56)
Apre`s plus muˆr examen, FU Ori semble e´chapper a` la loi de tempe´rature des disques
actifs, parmi lesquels son taux d’accre´tion et son spectre en infrarouge proche semblaient
le classer.
La pre´sence de l’e´toile centrale pourrait e´galement fausser la valeur de q, mais dans
le cas de FU Ori, ou` le disque domine largement le flux stellaire, cela importe peu (fi-
gure V.9b). A contrario, ce phe´nome`ne peut eˆtre primordial pour un disque T Tauri
typique.
V.2 Méthode d’obtention des observables à partir de la
structure du disque
Tant pour l’image que le spectre, le disque, de´ja` divise´ en cylindres, concentriques
s’est vu de´coupe´ en secteurs angulaires. En effet, sous l’action combine´e de l’inclinaison
et de l’e´vasement, ces secteurs sont vus sous des angles diffe´rents, voire pas du tout. Un
calcul de flux e´mergeant est donc ne´cessaire pour chacun.
La premie`re e´tape consiste a` de´terminer ledit flux e´mergent en une position (r, θ).


















(a) Flux e´mergent (b) Image
Figure V.10 — Obtention des observables du disque. A` gauche : ge´ome´trie du calcul du flux e´mergent
en fonction de l’incidence de la ligne de vise´e sur le disque. A` droite : projection de la grille de calcul
(traits pleins) sur l’image e´chantillonne´e line´airement (traits interrompus).
de la couche externe et celui F iλ de la couche interne sont donne´s par
F iλ =
(


























ou`, toutes notations e´gales par ailleurs, i repre´sente l’incidence de la ligne de vise´e sur la
surface visible du disque, i′ celle sur la surface oppose´e, comme indique´ figure V.10a, et
Tphot(i) la tempe´rature de la zone de profondeur optique cos i.
L’obtention du spectre est alors imme´diate par sommation des diffe´rents secteurs
angulaires. L’image est plus difficile a` calculer : la grille de calcul, logarithmique en rayon,
doit eˆtre projete´e sur une grille line´aire (voir figure V.10b), en prenant garde a` ne pas
perdre ou de´placer de flux. Nous avons de´cide´ d’approcher les secteurs angulaires par des
quadrilate`res et d’e´tablir un calcul de projection exact de ces polygones. Nous avons ve´rifie´
a posteriori que le flux de l’image e´tait bien conserve´.
Pour de´duire les visibilite´s, nous aurions pu calculer l’image et en de´terminer directe-
ment la transforme´e de Fourier. Mais la prise en compte des premiers rayons du disques,
re´solus avec des lignes de base de l’ordre de 500 m et du flux diffuse´ a` grande e´chelle nous
eussent oblige´ a` conside´rer un e´chantillonnage allant d’un rayon stellaire a` quelques cen-
taines d’unite´s astronomiques, a` calculer une image de taille typique 10 000×10 000. Au
lieu de cela, nous avons scinde´ le disque en deux parties :
(i) les parties centrales stocke´s dans une image I de taille caracte´ristique 500×500 et
de dimension angulaire θ. Cette dimension est choisie de sorte qu’un objet de taille
θ soit re´solu aux lignes de base minimales conside´re´es, a` savoir 10 m.
(ii) les zones e´loigne´es repre´sente´es par leur flux inte´gre´ Fext. En raison de (i), ce flux est
re´solu pour une ligne de base supe´rieure a` 10 m.
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λ = 2.19 µm








B = 200 m
(d) V vs. λ
Figure V.11 — Influence du taux d’accre´tion sur la structure et les observables : (a) profil de
tempe´rature me´diane, (b) distribution spectrale d’e´nergie, (c) visibilite´ en fonction de la ligne de base
en bande K et (d) visibilite´ en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.











Notons que le flux du disque interne est I˜(0), ce qui rapproche l’expression ci-dessus de
l’e´quation (V.38) pour une base u non nulle.
V.3 Influence des paramètres du disque
Les figures V.11–V.14 pre´sentent l’influence du taux d’accre´tion M˙ , du parame`tre de
viscosite´ α, de l’albe´do A et du rayon interne du disque rmin sur la structure, le spectre
et les visibilite´s d’un disque d’accre´tion. Les autres parame`tres du disque sont ceux du
disque-e´talon pre´sente´s dans le tableau IV.2. Pour le calcul des observables, nous avons
conside´re´ un disque vu de face place´ a` la distance des re´gions de formation stellaire les
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V.3.1 Taux d’accrétion
Lorsque le taux d’accre´tion croˆıt (figure V.11), la tempe´rature me´diane augmente,
mais ce n’est pas cette quantite´ physique qui intervient principalement pour le calcul des
observables. Nous pouvons noter que le flux en proche infrarouge croˆıt rapidement avec M˙
pour des taux d’accre´tion e´leve´s (M˙ & 10−7M/an), parce que la tempe´rature de surface,
alors domine´e par le flux visqueux, augmente proportionnellement a` celle-ci. En revanche,
pour les taux d’accre´tion faibles (M˙ . 10−8M/an), la diffe´rence est peu notable en proche
infrarouge, car le flux est domine´ par le reprocessing. La diffe´rence re´siduelle est lie´e a` la plus
faible e´paisseur ge´ome´trique du disque aux bas taux d’accre´tion : la quantite´ de lumie`re
intercepte´e par le disque est alors moindre. Dans le domaine submillime´trique, toutefois,
l’influence de M˙ est patente a` toutes les valeurs du taux d’accre´tion : les zones contribuant
a` ces longueurs d’onde sont optiquement fines et le flux est grosso modo proportionnel a`
la quantite´ de matie`re, Σ ∝ M˙ . Une autre caracte´ristique est la diminution de la raie des
silicates a` 10   m lorsque le taux d’accre´tion devient e´leve´ : lie´e au chauffage de la couche
externe par l’e´toile, elle s’amenuise au fur et a` mesure de la diminution de l’importance
du flux stellaire.
Aux grandes lignes de base (u ≥ 50 m en K) la visibilite´ chute avec le taux d’accre´tion
car le disque, plus chaud, a une taille apparente supe´rieure. Aux petites lignes de base, le
contraire se produit de manie`re surprenante a` premie`re vue. Le flux thermique du disque
est alors peu re´solu, de sorte que la baisse de visibilite´ est essentiellement imputable au
flux diffuse´ : celui-ci est peu de´pendant de M˙ , car il ne de´pend que de l’albe´do et de
l’e´paisseur du disque, alors que le flux thermique augmente tre`s vite avec l’accre´tion pour
M˙ & 10−7M/an. Il en re´sulte que la contribution du flux diffuse´ chute et que, par voie de
conse´quence, la visibilite´ se rapproche de l’unite´. Pour M˙ . 10−8M/an, le flux thermique
du disque est essentiellement duˆ a` l’e´clairement par l’e´toile ; il est proportionnel au flux
diffuse´. Par voie de conse´quence, la visibilite´ ne varie presque pas avec le taux d’accre´tion.
Le comportement de la visibilite´ avec la ligne de base est e´galement re´ve´lateur. Le
disque pre´sente une chute abrupte aux abords de la raie des silicates a` 10   m : on peut voir
la visibilite´ du flux thermique comme une moyenne de celles de la couche externe V eλ et
de celle de la couche interne V iλ, car les deux distributions de flux ont meˆme photocentre











V iλ et V
e
λ ont un comportement relativement lisse ; aux abords de 10
  m, c’est la variation
brusque de F eλ qui explique une large part de celle de Vλ. En effet, a` l’approche de la
feature des silicates, F eλ augmente de manie`re importante, de sorte que Vλ → V eλ . Comme
la couche externe, plus chaude, a une taille apparente plus grande, a V eλ < V
i
λ, de sorte
que nous obtenons une chute de V vers V eλ .
V.3.2 Paramètre de viscosité
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λ = 2.19 µm








B = 200 m
(d) V vs. λ
Figure V.12 — Influence du parame`tre de viscosite´ α sur la structure et les observables : (a) profil de
tempe´rature me´diane, (b) distribution spectrale d’e´nergie, (c) visibilite´ en fonction de la ligne de base
en bande K et (d) visibilite´ en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.
Lorsque le parame`tre de viscosite´ α augmente, moins de matie`re est ne´cessaire pour as-
surer une dissipation visqueuse identique — nous nous plac¸ons a` taux d’accre´tion constant.
De ce fait, l’e´paisseur optique du disque diminue, et la tempe´rature me´diane chute dans
les re´gions internes ou` τR  1. A contrario, elle peut eˆtre le´ge`rement plus grande pour α
e´leve´ dans les re´gions externes, car cette augmentation du parame`tre de viscosite´ induit
une de´ple´tion de matie`re et une plus grande finesse optique. En termes de distribution spec-
trale d’e´nergie l’influence sur l’infrarouge proche est nulle et seules les longueurs d’onde
supe´rieures a` 15   m peuvent eˆtre significativement alte´re´es : un parame`tre de viscosite´
plus e´leve´ donnant un disque avec moins de matie`re, l’e´paisseur ge´ome´trique H diminue et
donne un disque le´ge`rement moins e´claire´es. Le flux submillime´trique, e´mis principalement
par les zones optiquement fines, est directement affecte´ par la densite´ de surface, et suit
Σ ∝ α−1.
La diffe´rence en termes de visibilite´s s’explique par la diffe´rence d’e´paisseur ge´ome´-
trique du disque : le disque s’amincit avec l’augmentation de α, recevant de ce fait moins
de lumie`re stellaire. Il en re´sulte, d’une part, que le disque est moins chaud et pre´sente
une visibilite´ plus e´leve´e et, d’autre part, que le flux diffuse´ est moins important, ce qui
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λ = 2.19 µm








B = 200 m
(d) V vs. λ
Figure V.13 — Influence de l’albe´do sur la structure et les observables : (a) profil de tempe´rature
me´diane, (b) distribution spectrale d’e´nergie, (c) visibilite´ en fonction de la ligne de base en bande K et
(d) visibilite´ en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.
parame`tre α influe tellement peu sur les visibilite´s qu’une mise en e´vidence observation-
nelle rele`ve de la science-fiction. Pour des lignes de bases hectome´triques, cette diffe´rence
devient mesurable.
V.3.3 Albédo moyen de la surface du disque
L’influence de l’albe´do moyen de la surface du disque est repre´sente´e figure V.13.
Lorsque l’albe´do augmente, le flux absorbe´ par le disque diminue. En conse´quence,
la tempe´rature me´diane — et la tempe´rature de surface — baisse. Cela est visible dans
les re´gions externes du disque ou` l’irradiation par l’e´toile est le processus de chauffage
dominant. En termes spectraux, on peut noter une le´ge`re diffe´rence dans le visible, en
raison de l’augmentation avec A du flux diffuse´, bien que deux phe´nome`nes contraires aient
lieu : d’une part l’efficacite´ de diffusion augmente, mais d’autre part, le disque externe,
moins chaud, est ge´ome´triquement plus mince et re´cupe`re moins de lumie`re stellaire. Le
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du phe´nome`ne de diffusion. Les flux infrarouges moyen et lointain diminuent avec l’albe´do
parce que le disque devient plus froid. En millime´trique, partie du spectre essentiellement
domine´e par les parties externes et quasiment thermalise´es avec le milieu ambiant, il n’y
a pas de diffe´rence notable.
La signature interfe´rome´trique de l’albe´do est particulie`rement inte´ressante. En pre´-
sence de diffusion, la visibilite´ chute tre`s rapidement aux petites lignes de base, car le flux
diffuse´, repre´sentant a` peu pre`s 5% du flux total, est facilement re´solu. Cette chute est
d’autant plus e´leve´e que l’albe´do l’est ; elle constitue une contrainte tre`s efficace sur la
quantite´ de lumie`re stellaire diffuse´e par le disque, car elle ne de´pend que de cette quantite´
et du flux total. En reprenant l’e´quation (V.38) de la section V.1.5, nous obtenons :
Vλ(u) ∼ 1− F sλ/Fλ, pour u→ 0+. (V.62)
Aux lignes de base hectome´triques, la diffe´rence tend a` s’amenuiser. En effet, la forte chute
a` l’origine lie´e a` l’albe´do e´leve´ est compense´ par un disque plus froid, c’est-a`-dire un flux
thermique moins re´solu.
La de´pendance de la visibilite´ avec la longueur d’onde a un profil tre`s sensible a`
l’albe´do. L’influence de l’albe´do sur les visibilite´s est lie´e a` l’importance relative de deux
phe´nome`nes, le flux diffuse´ et la tempe´rature du disque, importance qui varie continuˆment
avec λ. Dans l’infrarouge proche (1–4   m), la visibilite´ chute quand A augmente en raison
du flux de diffusion plus important. En revanche, la visibilite´ en infrarouge moyen (5–8   m)
augmente avec A parce que le disque est alors plus froid et de taille apparente moins e´leve´e,
le flux de diffusion devenant ne´gligeable a` ces longueurs d’onde. Il en re´sulte que la pente
de Vλ augmente (en valeur alge´brique) avec l’albe´do.
V.3.4 Rayon interne du disque
La position du bord interne du disque a e´galement une influence notable sur les
observables (figure V.14).
D’un point de vue spectral, une troncation plus importante induit un de´ficit de flux
provenant des re´gions chaudes ; il en re´sulte une de´ficience dans l’infrarouge proche. Les
autres parties du spectre demeurent inchange´es.
L’influence sur les visibilite´s est plus de´licate a` comprendre. Aux faibles lignes de base,
le disque interne n’est pas re´solu, de sorte que la troncation consiste a` retrancher du flux
non re´solu, et a` augmenter la contribution du flux re´solu provenant des parties externes,
essentiellement a` cause de la diffusion. La visibilite´ diminue ainsi avec le rayon interne.
Aux grandes lignes de base (u ≥ 200 m en K), la troncation retranche au flux stellaire
non re´solu le flux marginalement re´solu du disque interne ; il en re´sulte que la visibilite´
augmente avec rmin.
Les faibles longueurs d’onde re´solvent bien le disque interne, de sorte que la troncation
retranche du flux re´solu. Il en re´sulte que la visibilite´ augmente avec rmin. A contrario,
les grandes longueurs d’onde re´solvent mal le disque interne et la troncation consiste a`
retrancher du flux non re´solu, et V diminue avec rmin. Aussi le profil de Vλ devient-il plus
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λ = 2.19 µm








B = 200 m
(d) V vs. λ
Figure V.14 — Influence du rayon interne du disque sur la structure et les observables : (a) profil de
tempe´rature me´diane, (b) distribution spectrale d’e´nergie, (c) visibilite´ en fonction de la ligne de base
en bande K et (d) visibilite´ en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.
V.3.5 Contraintes observationnelles sur les modèles
Nous venons de voir que les visibilite´s apportent des contraintes assez fortes sur l’al-
be´do et le taux d’accre´tion. Une des clefs garantissant de bonnes pre´dictions est d’obtenir
des visibilite´s a` diffe´rentes longueurs d’onde, ce qui confirme l’e´tude de la section V.1.3.
En revanche, il reste difficile de donner des re`gles empiriques donnant la valeur de ces
parame`tres en fonction de la forme ge´ne´rale des spectres ou des courbes de visibilite´s :
par exemple, la pente de Vλ de´pend a` la fois du taux d’accre´tion, de l’albe´do et du rayon
interne.
Il faut e´galement souligner que l’analyse a e´te´ mene´e avec l’hypothe`se d’un interfe´ro-
me`tre a` grand champ (1”), englobant l’ensemble du disque. C’est le cas, par exemple, avec
PTI ou IOTA, mais ceux a` venir, comme le VLTI ou le KI, ont un champ re´duit a` quelques
centie`mes de seconde d’arc. Il en re´sulte qu’une grande partie du flux diffuse´ peut passer
a` la trappe. Les conse´quences en termes d’observables sont une diminution de la chute de
visibilite´ a` l’origine et de la variation de la pente de Vλ avec les parame`tres. Il est donc
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Table V.1 — Parame`tres du mode`le a` deux couches ajustant les observations. Pour T Tau N, les
ajustement se´pare´s pour la distribution spectrale d’e´nergie (spectre) et les visibilite´s (V ) sont donne´s
se´pare´ment.
SU Aur FU Ori T Tau N T Tau N
(spectre) (V )
r∗ (R) 3.1 4.0
a 3.5 3.8 d
rmin (R) 8.2 4.4 3.6 18.0
d
rmax (AU) 200
a 150 b 80 a 80 a
M∗ (M) 2.2 1.0 2.0 2.0
d
M˙ (M/an) 2.0×10−7 4.0×10−5 1.4×10−7 c 8.0×10−7 d
T∗ (K) 5600 5000
a 4600 4700 d
i (o) 40 40 0 0 d
AV (mag) 0.85 1.4 0.8 0.8
a
A 0.3 0.2 a 0.3 c 0.2 d
α 2×10−4 b 1×10−1 b 1×10−3 a 1×10−2 b d
a : parame`tre non contraint
b : parame`tre faiblement contraint
c : (1−A)M˙ contraint
d : parame`tres contraints ensemble, mais pas se´pare´ment
garder a` l’esprit que plus le champ est re´duit, moins les signatures observationnelles lie´es a`
la diffusion — directement ou indirectement — seront visibles et de ce fait contraignantes.
V.4 Interprétation des observations
Depuis le mode`le de disque de Shakura & Sunyaev (1973), la plupart des auteurs ont
tente´ de confronter les the´ories aux distributions spectrales d’e´nergie. L’ave`nement de l’in-
terfe´rome´trie a permis pour la premie`re fois de mesurer l’extension spatiale du rayonnement
thermique infrarouge autour des e´toiles jeunes. Cependant, seuls des mode`les empiriques,
de´crivant un profil radial de tempe´rature en loi de puissance, ont e´te´ ajuste´s aux visibilite´s
pour des e´toiles de faible masse. Malbet & Berger (2002) ajustent avec succe`s un disque
pre´sentant une distribution de tempe´rature T (r) ∝ r−0.4 aux observations interfe´rome´-
triques de PTI et IOTA obtenues en H et K sur FU Ori, mais constatent une incohe´rence
avec le spectre en proche infrarouge ; Akeson et coll. (2000, 2002) de´rivent e´galement de tels
ajustements pour quelques objets stellaires jeunes et concluent aussi a` une incompatibilite´
entre observables interfe´rome´triques et spectres dans le cadre du mode`le standard.
Dans cette section, nous proposons des ajustements du mode`le a` deux couches pour
trois e´toiles de faible masses pour lesquelles donne´es interfe´rome´triques et spectres sont
disponibles : FU Orionis, SU Aurigae et T Tauri. Les parame`tres de ces ajustements sont


































































Figure V.15 — Ajustement du mode`le a` deux couches aux observations de FU Ori. En haut a` gauche :
distribution spectrale d’e´nergie. En haut a` droite : visibilite´s. En bas a` gauche : tempe´rature centrale.
En bas a` droite : tempe´rature effective. Les courbes repre´sentent le mode`le ajuste´. Pour la tempe´rature,
les contributions de la dissipation visqueuse et de l’irradiation stellaire sont donne´es.
V.4.1 FU Orionis
FU Ori fit une entre´e en sce`ne remarque´e avec un sursaut de luminosite´ de 5 ma-
gnitudes observe´ par Wachmann a` la fin des anne´es 1930. L’explication de Herbig d’une
e´toile jeune connaissant une transition rapide fut corrobore´e lorsque V 1057 Cyg, e´toile
T Tauri identifie´e par Herbig (1958), connut un sursaut similaire au tournant des anne´es
soixante-dix (Welin, 1971). Aujourd’hui, il est commune´ment accepte´ que les e´toiles de
type FU Orionis sont entoure´s d’un disque d’accre´tion massif non stationnaire (e.g. Bell &
Lin, 1994) et pre´sentent une accre´tion tre`s importante. Nous faisons cependant l’hypothe`se
de stationnarite´.
Le mode`le a` deux couches est compatible avec les observations de FU Ori en ce qui
concerne le spectre visible et proche infrarouge, ainsi qu’avec les visibilite´s. La figure V.15









Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse 125
dans le disque. Le fait saillant est le taux d’accre´tion e´leve´ de 3 10−5M/an qui en fait un
disque domine´ par la dissipation visqueuse en termes de structure (tempe´rature centrale),
de flux bolome´trique (tempe´rature effective) et de spectre (la couche interne domine le
flux stellaire de plus de 3 magnitudes ainsi que celui de la couche externe).
Il reste toutefois quelques points d’achoppement entre mode`le et observations :
(i) FU Ori pre´sente une raie en e´mission a` 10   m typique des silicates que le mode`le ne
reproduit pas.
(ii) Le spectre en infrarouge lointain pre´sente un exce`s important par rapport au mode`le.
(iii) Les flux radio mesure´s sont pre`s d’un ordre de grandeur infe´rieurs a` ce que nous
pre´voyons.
(iv) Le mode`le pre´voit un e´cart faible entre les visibilite´s en H et K compare´ aux obser-
vations.
Le point (iv) n’est pas une incompatibilite´ en raison des incertitudes importantes sur les
visibilite´s. (Malbet & Berger, 2002) interpre`tent ces grandes incertitudes par une oscillation
rapide de la visibilite´ avec la ligne de base, ce qui serait lie´ a` une source ponctuelle situe´
dans le disque. Davantage de donne´es et un mode`le incluant cette source sont ne´cessaires
si nous voulons creuser plus avant. Avec (iii) nous ne faisons que de´couvrir la difficulte´
de pre´dire les flux radio tre`s de´pendants des lois d’opacite´. En revanche les points (i,ii)
posent un proble`me majeur : la raie des silicates et la bosse en infrarouge lointain sont
typiques des disques domine´s par le flux stellaire (voir section V.3.1). Combine´ au fait que
les visibilite´s en H et en K semblent privile´gier une loi de tempe´rature proche de celle d’un
disque passif, T ∝ r−0.5, nous sommes tente´s d’introduire un e´clairement central. Puisque
l’e´toile ne peut eˆtre mise en cause, un phe´nome`ne probable est un re´tro-chauffage1 des
zones externes par les parties internes du disque. D’autres hypothe`ses ont e´te´ invoque´es
pour justifier l’exce`s infrarouge lointain :
– Une enveloppe chauffe´e par l’e´toile (Simon & Dyck, 1977; Adams et coll., 1987) qui
aurait e´galement le bon gouˆt d’avoir fourni la matie`re pour le sursaut d’accre´tion.
Cette enveloppe permet e´galement de reproduire la raie des silicates (Kenyon &
Hartmann, 1991).
– Un chauffage des parties externes par instabilite´ gravitationnelle (Lodato & Bertin,
2001). Cette hypothe`se, malheureusement, n’explique pas la raie des silicates, car ce
chauffage concentre´ dans les zones denses du plan me´dian n’a aucune raison de pro-
duire une inversion de tempe´rature a` la surface du disque ne´cessaire a` l’observation
d’une raie en e´mission.
V.4.2 SU Aurigae
SU Aur est une e´toile de type T Tauri, que le mode`le a` deux couches reproduit de
manie`re correcte (voir figure V.16 page suivante). Le mode`le pre´dit un disque avec une
accre´tion interme´diaire (M˙ ≈ 2 × 10−7M/an), dont la structure est domine´e par la
dissipation visqueuse sur les premie`res unite´s astronomiques. Un ajustement du spectre
1Ce sce´nario est e´carte´ par Kenyon & Hartmann (1991) mais sur un argument insuffisant : les auteurs
trouvent une tempe´rature effective de re´tro-chauffage trop faible pour justifier le spectre, mais la prise en































































Figure V.16 — Ajustement du mode`le a` deux couches aux observations de SU Aur. En haut a` gauche :
distribution spectrale d’e´nergie. En haut a` droite : visibilite´s. En bas a` gauche : tempe´rature centrale.
En bas a` droite : tempe´rature effective. Les courbes repre´sentent le mode`le ajuste´. Pour la tempe´rature,
les contributions de la dissipation visqueuse et de l’irradiation stellaire sont donne´es.
similaire avec un disque interne allant jusqu’a` l’e´toile et un taux d’accre´tion plus faible est
e´galement possible, mais il te´moigne moins fide`lement des visibilite´s. En termes de flux
e´mergent, chauffage visqueux et irradiation sont du meˆme ordre de grandeur sur l’inte´-
rieur du disque, et cette dernie`re l’emporte dans les re´gions internes. (Voir la tempe´rature
effective sur la figure V.16.) Aussi le disque ne peut-il eˆtre conside´re´ ni comme actif, ni
comme passif, quelle que soit la partie e´tudie´e.
Bien que l’ajustement soit globalement satisfaisant, le disque est re´solu de manie`re
similaire a` 75 m et 105 m, ce que le mode`le a du mal a` reproduire fide`lement, bien que les
incertitudes ne permettent pas de conclure de manie`re de´finitive. Nous pourrions penser
a` une forte inclinaison du disque, responsable d’une taille apparente de´pendante de la
direction de la ligne de base, mais les mesures sont effectue´es avec la meˆme orientation,




























































(b) ajustement sur les visibilite´s
Figure V.17 — Ajustement du mode`le a` deux couches aux observations de T Tau N. En haut :
ajustement sur le spectre. En bas : ajustement sur les visibilite´s. A` gauche : distribution spectrale
d’e´nergie. A` droite : visibilite´s. Les courbes repre´sentent le mode`le ajuste´.
V.4.3 T Tauri
T Tau, le paradigme des e´toiles jeunes de faible masse, n’est pas un objet d’e´tude
aise´ ! Il s’agit d’un syste`me triple, dont le compagnon Nord est se´pare´ d’environ 0.5” de
la binaire sud (Ghez et coll., 1991). Classiquement, sa distribution spectrale d’e´nergie
inclut les trois e´toiles, l’exce`s infrarouge moyen e´tant tre`s probablement domine´ par le
compagnon me´ridional. Nous avons utilise´ la photome´trie en infrarouge proche de Ducheˆne
et coll. (2002) pour isoler le compagnon nord, mais n’avons aucune information au-dela` de
5   m. Les donne´es interfe´rome´triques en K de Akeson et coll. (2000, 2002) sont celles de
ce compagnon uniquement.
Nous n’avons pas e´te´ capables de trouver un ajustement satisfaisant du mode`le a` deux
couches pour T Tau N malgre´ le faible nombre de donne´es observationnelles utilise´es. La
figure V.17 pre´sente un ajustement effectue´ sur le spectre, pre´disant un rayon interne du


















































Figure V.18 — Sensitivite´ des interfe´rome`tres pre´sents et a` venir : (a) nombre d’objets du catalogue
de Herbig & Bell (1988) en fonction de leur magnitude (b) sensibilite´ des interfe´rome`tres pre´sents et a`
venir et celle ne´cessaire pour les e´toiles T Tauri proches (TTS) et FU Orionis (FUOrs)
rayon interne e´leve´ et une accre´tion plus forte. Malgre´ tout, ce re´sultat ne´gatif n’est pas
particulie`rement e´tonnant, sachant que le disque est probablement fortement perturbe´ par
le compagnon proche. De plus, les observations furent mene´es avec PTI, au champ de vue
d’une seconde, puis corrige´es du flux du compagnon sud ; des proble`mes dans la re´duction
de donne´es ne sont pas a` exclure.
V.5 Perspective
Dans cette partie nous nous sommes attache´s aux signatures observationnelles des
parame`tres d’un disque d’accre´tion stationnaire. Les faits marquants de l’e´tude sont :
– L’observation des objets marginalement re´solus par interfe´rome´trie ne peut per-
mettre, quelque soit le nombre de bases utilise´es, de reconstruire une image ou un
mode`le avec un grand nombre de parame`tres, a` moins, e´ventuellement, d’obser-
ver a` un grand nombre de longueurs d’onde. La solution passe par la construction
d’interfe´rome`tres avec des lignes de base encore plus grandes, comme le Optical
Hawaiian Array for Nanoradian Astronomy (OHANA), afin de re´soudre l’objet et,
en attendant, la combinaison des visibilite´s avec d’autres observables.
– L’interfe´rome´trie apporte une contrainte importante, meˆme avec un ou deux points
de visibilite´s seulement, comme le prouve l’exemple de T Tau N, assez bien de´crit par
le mode`le si nous conside´rons le spectre seul. E´galement, nous pouvons contraindre
le profil radial de tempe´rature d’un disque actif de type FU Orionis graˆce a` un point
de visibilite´ a` deux longueurs d’ondes distinctes.
– Pour la premie`re fois, un mode`le physique de disque explique (en partie) le spectre
et les visibilite´s pour deux e´toiles jeunes, SU Aur et FU Ori.
De progre`s notables sont a` espe´rer maintenant que l’interfe´rome´trie optique est en plein
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(i) Le gain pre´vu en sensibilite´ des interfe´rome`tres dans les prochaines anne´es, de l’ordre
de 5 a` 10 magnitudes, permettra d’observer plusieurs centaines d’e´toiles jeunes. Nous
pourrons mener, non plus une e´tude sur quelques cas, mais un travail statistique,
permettant de voir quelles hypothe`ses des mode`les de disque sont a` modifier et d’iso-
ler les proble`mes issus des situations particulie`res de ceux ge´ne´ralement rencontre´s.
La figure V.18 page ci-contre pre´sente le nombre d’e´toiles jeunes du catalogue de
Herbig & Bell (1988) en fonction de leur magnitude. A` pre´sent seuls quelques objets
de magnitude infe´rieure a` 5 ou 6 en K sont a` la porte´e des instruments, tandis que
le VLTI ou le KI devraient eˆtre en mesure d’aller au moins jusqu’a` 13. Sur la meˆme
figure, la sensibilite´ the´orique des interfe´rome`tres pre´sents et a` venir est compare´e a`
celle ne´cessaire pour observer les e´toiles T Tauri et FU Orionis les plus proches.
(ii) Le gain en couverture du plan des visibilite´s, c’est-a`dire le nombre de lignes de bases,
devrait e´galement permettre une e´tude plus approfondie d’objets particuliers comme
T Tau ou FU Ori.
Afin de pouvoir utiliser pleinement ces observations, il sera ne´cessaire de recouper avec
d’autres observations, en photome´trie optique et infrarouge, mais aussi en termes de flux et
d’imagerie millime´trique, d’images optiques a` grande e´chelle, donne´es par l’optique adap-
tative, et de spectroscopie. Afin d’y parvenir nous comptons ame´liorer la de´termination
des observables a` partir du mode`le a` deux couches en nous focalisant sur
(i) les constantes optiques utilise´es dans le calcul du flux. Dans le millime´trique, nous
devrons nous pre´occuper de l’e´missivite´ de la matie`re et de son opacite´ de manie`re
plus approfondie. Pour les images a` grande e´chelle, une prise en compte plus re´aliste
de la diffusion sur la surface du disque est requise. Si l’hypothe`se d’albe´do moyen n’a
pas une influence cruciale dans le calcul de la structure, elle change drastiquement
les re´sultats en termes d’image : la directionnalite´ de la diffusion peut provoquer des
asyme´tries importantes.
(ii) le cas des disques vus par la tranche. Le calcul du flux e´mergent n’est pas pre´vu pour
les traiter, car il suppose que toute la surface du disque est visible. Si ces disques
semblent importants, c’est qu’ils permettent de contraindre l’e´chelle de hauteur, la
densite´ de poussie`res et la diffusion par les grains Stapelfeldt et coll. (1998)
Un autre taˆche a` venir est une e´tude plus de´taille´e de FU Ori. Les donne´es existantes
nous proposent plusieurs pistes, comme nous venons de le voir. En particulier, nous comp-
tons, d’une part, mode´liser le re´tro-chauffage dans son disque afin d’en tester la pertinence
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Conclusion
Ce travail de the`se avait pour but la de´termination des conditions physiques dans le
disque d’accre´tion entourant les e´toiles jeunes de faible masse. Je me suis concentre´ sur la
de´termination de la structure verticale et la confrontation des pre´dictions aux observations
interfe´rome´triques optiques.
Faits marquants
J’ai explore´ deux voies conduisant a` la de´termination de la structure des disques
d’accre´tion circum-stellaires ge´ome´triquement minces :
(i) D’une part, j’ai de´termine´ formellement le profil vertical de tempe´rature en fonction
de la profondeur optique dans un cadre ge´ne´ral ou` de multiples sources de chauffage
sont pre´sentes. J’ai notamment explicite´ le cas de la dissipation visqueuse, de l’e´clai-
rement par l’e´toile et de la prise en compte de manie`re perturbative du transfert
radiatif horizontal, ge´ne´ralement ne´glige´ dans les disques fins. J’ai ensuite applique´
ce formalisme au cas des disques d’accre´tion actifs avec l’hypothe`se d’opacite´s grises
et en avons nume´riquement de´termine´ la structure.
(ii) D’autre part, j’ai de´veloppe´ un mode`le de disque a` deux couches, plus facile a` mettre
en œuvre, ou` la couche externe est directement e´claire´e par l’e´toile et chauffe´e par
la couche interne, et ou` cette dernie`re est chauffe´e par viscosite´ et par la couche
externe. Ce mode`le permet une formulation analytique des conditions dans le disque
et, malgre´ sa simplicite´, donne une structure fort comparable a` celles de mode`les
nume´riques plus pousse´s.
Je me suis ensuite inte´resse´ aux signatures observationnelles de tels disques en termes de
distribution spectrale d’e´nergie et de visibilite´s optiques, dans le but de contraindre les
conditions physiques. J’ai de´gage´ essentiellement deux points :
(i) L’interfe´rome´trie optique a` longue base, qui ne permet pas encore de re´soudre to-
talement le rayonnement thermique des disques, donne une information parcellaire.
En particulier, les visibilite´s d’un objet marginalement re´solu ne permettent pas de
contraindre suffisamment les mode`les si elles sont obtenues a` une seule longueur
d’onde : tout objet peu re´solu reste assimilable, dans le meilleur des cas, a` un sys-
te`me de quatre sources ponctuelles. En revanche, l’obtention de mesures a` plusieurs
longueurs d’onde et l’utilisation de quelques contraintes supple´mentaires, comme
l’hypothe`se d’un rayonnement de corps noir, permettent d’aller plus loin : j’ai mon-
tre´, l’exemple de FU Orionis a` l’appui, que l’on peut alors de´duire un profil radial
de tempe´rature avec une seule ligne de base et deux longueurs d’onde.
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(ii) La conjonction de donne´es spectrales et interfe´rome´triques permet de contraindre
les mode`les de disque, quand la distribution spectrale d’e´nergie et les visibilite´s n’y
parviennent pas isole´ment : j’ai notamment bute´ sur l’interpre´tation des donne´es
de T Tauri, alors que le spectre ou les visibilite´s pris se´pare´ment laissent toute
latitude pour trouver un ajustement correct du mode`le. Je suis parvenu, a contrario,
a` appliquer le mode`le de disque a` deux couches a` SU Aurigae et FU Orionis.
Projets
L’approche que j’ai mene´e s’e´tant ave´re´e fructueuse, je compte bien continuer a` com-
biner mode´lisation et confrontation a` l’interfe´rome´trie.
Les deux mode`les que j’ai de´veloppe´s sont inte´ressants, le premier parce qu’il apportera
une solution auto-cohe´rente et le second parce qu’il fournit une formulation analytique
simple et tout de meˆme re´aliste. Je projette d’ame´liorer ces deux mode`les a` partir des
pistes suivantes :
(i) Le mode`le de transfert radiatif du chapitre III est prometteur en termes de diagnostic
pre´cis ; aussi projetons-nous d’y rajouter des ingre´dients la physiques
(a) Dans un premier temps, nous comptons mettre en œuvre le calcul de l’irradiation
stellaire en suivant une me´thode similaire a` celle de D’Alessio et coll. (1999).
(b) Nous comptons dans un deuxie`me temps prendre en compte la gravite´ du disque
de manie`re approche´e, en conside´rant que le champ de gravite´ est induit par la
densite´ de surface, a` l’instar de Hure´ (2000). Une telle approche n’a pas encore
e´te´ mene´e pour des disques e´claire´s par l’e´toile, et l’influence sur l’e´vasement, et
donc les conditions dans le disque, n’est pas connue.
(c) Enfin, peut-eˆtre devons-nous e´galement nous pencher sur la prise en compte des
phe´nome`nes de transport non radiatifs, a` savoir turbulent et convectif. Malheu-
reusement, le formalisme relie les conditions au chauffage local, or ces phe´no-
me`nes ne sont pas des chauffages locaux. Aussi devrai-je trouver une solution
pour adapter le formalisme et inclure ces phe´nome`nes.
(ii) Le mode`le a` deux couches, bien qu’approche´, a encore de beaux jours devant lui.
Simple et efficace, il permet un diagnostic rapide et puissant. Nous comptons
(a) De´duire de manie`re entie`rement cohe´rente, et si possible analytique, l’e´vasement
du disque.
(b) Investiguer le cas d’un disque a` structure verticale entie`rement domine´e par
l’auto-gravite´. La solution, en termes d’e´vasement, sera probablement une e´tape
dans la voie de la prise en compte de la gravite´ du disque dans le mode`le de
transfert (cf.. i.b).
(c) Nous allons e´ventuellement introduire un profil vertical de tempe´rature ana-
lytique, plus pre´cis qu’un profil a` deux couches, afin de mieux reproduire les
conditions dans les parties e´loigne´es de l’e´toile et de permettre au mode`le de
servir dans un diagnostic en millime´trique (Aikawa et coll., 2002).
(iii) Nous devons e´galement avoir un meilleur outil pour de´duire les observables a` partir
de la structure. Pour l’instant le calcul reste approche´ et impose au disque d’eˆtre vu
par le poˆle ou sous une inclinaison faible.
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(iv) Enfin nous souhaitons couvrir un e´ventail plus large de conditions physiques et d’ob-
jets
(a) Nous avons vu que le re´tro-chauffage est peut-eˆtre a` l’origine de l’exce`s en in-
frarouge moyen pour FU Ori. Nous comptons inclure le re´tro-chauffage dans le
calcul de l’e´clairement du disque ; pour ce faire nous pensons utiliser un calcul
approche´, consistant a` postuler que le centre du disque ressemble a` un anneau
infiniment plat dont le flux correspond au flux total de dissipation visqueuse,
fixe´ par le taux d’accre´tion. A` partir de cette hypothe`se, nous espe´rons pouvoir
traiter l’e´clairement de la meˆme fac¸on que l’irradiation par l’e´toile centrale.
(b) Par ailleurs, les e´toiles T Tauri n’ont pas le monopole des disques. En particu-
lier, les naines brunes sont e´galement affuble´es d’exce`s infrarouges et il serait
dommage que notre outil ne serve pas a` explorer ces objets substellaires. Le mo-
de`le a` deux couches ne´cessite d’eˆtre adapte´ car le ratio entre surface du disque
et e´chelle de hauteur n’est plus tre`s grand par rapport a` l’unite´, en raison du
peu de matie`re contenue dans ces disques. En revanche le mode`le de transfert
vertical sera approprie´ une fois qu’y sera inclus l’e´clairement par l’e´toile.
(c) Enfin, nous pourrions inclure un diagnostic pour les e´toiles de Herbig a` un
couˆt de de´veloppement mode´re´, une fois que nous aurons inclus un calcul auto-
cohe´rent de l’effet d’ombre dans le mode`le a` deux couches (cf. Dullemond et coll.,
2001).
En ce qui concerne la confrontations aux observations, la me´thode combinant diffe´-
rents types d’observables (distribution spectrale et visibilite´s optiques) est a` e´tendre. Les
possibilite´s suivantes sont a` envisager :
(i) L’interfe´rome´trie optique a` longue base. J’attends beaucoup de re´sultats des interfe´-
rome`tres a` venir qui, par leur sensibilite´, permettront d’observer plusieurs centaines
de disques autour d’e´toiles jeunes. Mes projets sont les suivants :
(a) Automatiser le diagnostic combinant spectres et visibilite´s optiques en utilisant
un grand nombre d’objets. Je participe a` un projet du groupe scientifique AM-
BER destine´ a` observer un grand e´chantillon d’e´toiles T Tauri. Cette e´tude
permettra d’obtenir
(b) Adjoindre le diagnostic interfe´rome´trique en infrarouge moyen, avec MIDI no-
tamment, pour ajouter une contrainte spatiale a` l’e´chelle de quelques u.a.
(c) Observer quelques objets de manie`re de´taille´e pour avoir plus d’ide´es sur les li-
mites des mode`les de disque. En particulier, je me suis investi dans deux projets
du groupe scientifique AMBER destine´s a` la cartographie de FU Orionis : le
premier consiste a` observer la source avec un grand nombre de lignes de bases
pour en reconstituer une image de manie`re parame´trique. Le second utilise la
haute re´solution spectrale et vise a` mesurer la cine´matique a` l’e´chelle de l’unite´
astronomique (le projet est reproduit en section E) : le profil des phase et visi-
bilite´ diffe´rentielles dans une raie peut permettre, comme en radioastronomie,
de contraindre le profil de rotation autour de l’e´toile. Le faible nombre de lignes
de bases utilise´es ne permettra cependant pas d’imagerie.
(d) Dans un avenir moins imme´diat, OHANA et l’InfraRed Space Interferometer
(IRSI, ou DARWIN) devraient apporter davantage de re´solution angulaire et
amorcer les de´buts de la reconstruction d’image.
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(ii) L’interfe´rome´trie radio. Si l’interfe´rome´trie optique a de beaux jours devant elle, il
n’en reste pas moins que la reconstruction d’image ne devrait pas voir le jour dans
un proche avenir ; aussi devons-nous combiner les visibilite´s optiques avec d’autres
observables. Nous avons e´tudie´ jusqu’a` pre´sent le spectre infrarouge, mais comptons
adapter le mode`le au millime´trique : les progre`s de l’interfe´rome´trie radio permettent
enfin d’imager certains disques a` l’e´chelle de 100 u.a. et l’Atacama Large Millimetre
Array (ALMA) devrait sonder, d’ici une de´cennie, sonder la matie`re jusqu’a` quelques
u.a. de l’e´toile. La finesse optique de la plupart des disques aux grandes longueurs
d’onde nous permet d’espe´rer enfin mesurer la densite´ de colonne dans les parties
centrales et, de ce fait, d’obtenir une information quantitative sur la viscosite´.
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Annexe A
Structure verticale des disques
d’accrétion T Tauri II. Conditions
physiques dans le disque
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Abstract. We present a self-consistent analytical model for the computation of the physical conditions in a steady
quasi-Keplerian accretion disk. The method, based on the thin disk approximation, considers the disk as concentric
cylinders in which we treat the vertical transfer as in a plane-parallel medium. The formalism generalizes a work
by Hubeny (1990), linking the disk temperature distribution to the local energy dissipation and leads to analytical
formulae for the temperature distribution which help to understand the behaviour of the radiation propagated
inside the disks. One of the main features of our new model is that it can take into account many heating sources.
We apply the method first to two sources: viscous dissipation and stellar irradiation. We show that other heating
sources like horizontal transfer or irradiation from the ambiant medium can also be taken into account. Using the
analytical formulation in the case of a modified Shakura & Sunyaev radial distribution that allow the accretion
rate to be partly self-similar in the inner region, and, for an α and β prescription of the viscosity, we obtain
two-dimensional maps of the temperature, pressure and density in the close environment of low mass young
stars. We use these maps to derive the observational properties of the disks such as spectral energy distributions,
high resolution spatial images or visibilities in order to underline their different behaviours under different input
models.
Key words. accretion, accretion disk – radiative transfer – stars: circumstellar matter – stars: pre-main sequence
1. Introduction
Since the initial models of viscous accretion disks of
Shakura & Sunyaev (1973) and Lynden-Bell & Pringle
(1974), many efforts have focused on the description of
the close environment of T Tauri stars (hereafter TTS).
In order to reproduce high angular resolution images that
became available soon after 1990, various authors have
published models of scattered light in large circumstel-
lar structures (Lazareff et al. 1990; Whitney & Hartmann
1992). In the last five years, more precise images of edge-
on disks have been obtained by the Hubble Space Telescope
(HST) and infrared adaptive optics (Burrows et al. 1996;
Stapelfeldt et al. 1998; Monin & Bouvier 2000), allowing
us to refine the models and the physical parameters used
to describe the disks. Most of the time, when interpreting
these images, the authors use ad-hoc power laws to extract
the physical conditions in the disks, like surface density or
the disk scale height. Indeed, these images show that the
Send offprint requests to: F. Malbet,
e-mail: Fabien.Malbet@obs.ujf-grenoble.fr
large-scale flaring disks have a complex vertical structure
that must be taken into account in the interpretation of
their flat SED.
Up to now, we have access to only a very few con-
straints on the very central parts of circumstellar disks,
since current instruments do not allow us to directly ob-
serve within 10 AU of the central object. However, the
physics of the inner part of the disks is not expected to be
completely different from that in their outer parts, but
our knowledge of these central regions of circumstellar
disks is restricted to scarce interferometric data and indi-
rect measurements of the inner phenomena via the spec-
tral energy distribution (hereafter SED), the high energy
UV and X-ray emission of disks or the measurement of
magnetic fields.
The first models used quasi-Keplerian steady accre-
tion disks, expected to be geometrically thin for rea-
sonable values of the accretion rate. They describe the
disk as infinitely flat, predicting that the emergent flux
has a spectral energy distribution proportional to the
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Rydgren & Zak (1987) showed that most TTS present
flatter spectral energy distributions, i.e. decreasing less
steeply or even remaining constant over a large domain in
the infrared. This discrepancy led Adams et al. (1988) to
assume that the radial temperature distribution in T Tauri
disks is also flatter than in standard accretion disks: if one
assumes that the disk thickness flares then the disk inter-
cepts more light from the star at large distances and leads
to a variety of SED slopes.
Modeling of the vertical structure of the disks and
the associated radiative transfer has been developed by
Bell & Lin (1994) focusing their attention on the vertical
structure of disks in FU Orionis systems where they ex-
plained a possible origin of outbursts. Chiang & Goldreich
(1997, 1999) used a semi-analytical model of the circum-
stellar structure to explain the SEDs of different types of
young stars. Recently, D’Alessio et al. (1998, 1999) nu-
merically resolved a complete set of equations to compute
the spatial distribution of the temperature and the den-
sity that can be constrained by the observed SEDs and
two-dimensional images.
Up to now, the models have included various approxi-
mations : (i) the magnetic field is ignored; (ii) the viscosity
is assumed to depend only on local conditions and (iii) the
viscosity is expressed using a simple ad-hoc law. On the
other hand, when authors take into account the magnetic
field (Shu et al. 1994; Ferreira & Pelletier 1995; Casse
& Ferreira 2000a; Casse & Ferreira 2000b), they assume
that these magnetic fields do not affect the overall disk
structure. As another example, Terquem et al. (1998) and
Terquem (1998) showed that gravitational instabilities in
the disks may produce waves dissipating viscous energy far
from where they are created. Integrating all these effects
in a unique model appears to be a difficult task.
Our goal is to develop a radiative model simple enough
that it could later on include as many detailed physical
processes of the energy transport in the disks as possible,
and/or the interaction between the circumstellar matter
and the magnetic field. In this paper, we present a new
method to process the radiative transfer in circumstellar
disks, following the pioneering work by Hubeny (1990)
and an initial application in the case of TTS disks by
Malbet (1991, 1992). Our results are not fundamentally
different from previous models but thanks to the analyti-
cal expression of the vertical temperature distribution that
we develop, we are able to identify the actual origin of
the temperature rise in the upper part of the disk pho-
tosphere (1991). We propose that this formalism can be
the starting point for more elaborate models, including
magnetic field or viscous transport. As a first step, our
new self-consistent analytical model can be used to con-
strain the physical environment of young stars using im-
ages from HST or ground-based large telescopes, as well
as millimeter radio-interferometer maps and forthcoming
data from large optical interferometers, and especially the
ESO VLTI project (Malbet et al. 2000).
Section 2 presents the analytical model derived from
hydrostatic and radiative equilibrium, as first described
by Hubeny (1990), and extended here to the illumination
by an external source. Section 3 describes the application
of this model to the specific case of the circumstellar en-
vironment of young stellar objects, especially in the case
where the accretion rate is not constant at all radii. To
illustrate the model and its application, we present and
discuss in Sect. 4 some results in the case where the heat-
ing by the central source can be neglected and we focus
our attention on the production of observable quantities
like SEDs, images, and interferometric data including vis-
ibility amplitudes and closure phases.
2. Analytical model
In this section, we detail the analytical model for the
calculation of the spatial distribution of quantities like
the temperature or the density. We use the notations of
Hubeny (1990) as much as possible, even if we present
the formalism in a slightly different way. The first 3 sec-
tions (2.1, 2.2 and 2.3) are short reminders of the main
equations of the problem. The last one (2.4) is the gener-
alization of this formalism to external sources of radiation.
The principle for computing the vertical structure
of T Tauri disks is to consider the disk as a set of con-
centric cylinders of infinitesimal width. Each cylinder is
itself regarded as a plane-parallel atmosphere of mixed
dust and gas layers. The basic assumption is that the ra-
dial radiative transfer of energy is smaller than the vertical
transfer, which is true only in the thin disk approximation
(Pringle 1981). However, we can still take into account the
horizontal transfer as a perturbation for disks of moderate
flaring (see in Sect. 2.4.4). We solve the coupled equations
of hydrostatic equilibrium and the radiative transfer in
each cylinder in order to compute the temperature and
density distributions along the z-axis at a given radius r.
In the following sections, when we focus our attention
on the vertical structure of the cylinder of radius r, we
drop the r coordinate unless otherwise specified. We also






where M = m(0) = Σ/2 is half the surface density of the
disk at radius r.
2.1. Initialization stage from the radial structure
For the initial step, we assume a standard geometrically
thin disk with a uniform vertical structure at each radius.
To fully solve the radial structure, we need:
– the mass per area unit Σ(r)
– the energy dissipation per area unit F (r)
– the opacity law χ(T, ρ) of the disk material
– the equation of state of the material, ρ = S(P, T )
– the local vertical acceleration field Gz(r, z), generally
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where the temperature, density, scale height, pressure and
optical thickness laws, respectively TD, PD, ρD, hD and τD,



















In the optically thin case, an iterative computation is re-
quired. One should notice that the mass, energy dissipa-
tion and acceleration field distributions do not need to be
independent of the temperature or density laws; in this
case Σ(r), F (r) and Gz(r, z) are refined at each iteration.
A first refinement is to replace the uniform distribution
ρD(r) by the isothermal density distribution. The resulting
radial structure is then the structure given by the so-called
standard model (Shakura & Sunyaev 1973; Lynden-Bell &
Pringle 1974).
Another improvement consists of replacing the effec-
tive temperature by the temperature of the equatorial
layer located at τD/2. As in a stellar atmosphere, we sub-
stitute for the first equation of the set of Eqs. (2) the
following equation:
T 4D(r) =
3/4 F (r) (τD(r) + 2/3)
1− e−τD(r) · (3)
2.2. Hydrostatic equilibrium – Density distribution
For a given vertical temperature law, we compute the den-
sity distribution from the pressure given by the hydro-
static equilibrium. As the disk is dominated by gravitation
of the central star, the partial derivative of Gz is a constant
in the approximation z  r, and we use a differentiated
hydrostatic equilibrium equation for convenience:
d2 P
dm2




The second order equation Eq. (4) is solved with two fol-
lowing boundary conditions:
1. in the disk mid-plane: the first derivative of P is zero
by symmetry;
2. in the outer boundary: P tends to a constant low
value, the pressure in the interstellar medium (here-
after ISM). The choice of this limit has almost no in-
fluence on the disk structure.
2.3. Radiative equilibrium – Temperature distribution
To complete the calculations of the distributions of the
physical quantities, we have to connect the local tempera-
ture with the heating sources, remote or local. This is the
goal of the radiative transfer described in this section.
Theoretically speaking, the radiative transfer equa-
tions can be applied to any kind of radiation. However,
common and well-known approximations make them eas-
ier to solve provided the radiation is thermalized or
isotropic. For instance we can approximate the flux-
weighted mean opacity by the Rosseland opacity if the
radiation is thermalized with the medium. The Eddington
closure relations apply well for isotropic radiation.
We therefore treat separately radiation emitted (from
internal heating sources or from external light absorbed by
the disk) which is mainly isotropic and thermalized, and
the radiation coming from external sources. The latter can
also be split into two terms, the attenuated radiation com-
ing from its external source in a certain known direction,
and the radiation that has been scattered one or several
times which should be mainly isotropic. In the first part
of this section, following Hubeny we neglect the radiation
by external sources. Later in Sect. 2.4, we will take into
account correctly the influence of external radiations.
2.3.1. Energy dissipation in each layer
We first express the temperature as a function of the local
production of energy u, such as viscous heating, stellar
irradiation, disk backwarming, heating by a UV or X ra-
diation field, or the contribution of the energy horizontal
transfer. Following the usual notations (Mihalas 1978), we









Iν(m, µ) dµ. (6)
The conservation of the radiative energy means that in an
atmosphere layer, the radiated energy, i.e. the emission of
the layer, minus the radiation coming from the neighbour-











Integrating over frequencies, one derives from Eq. (5):




where κB and κJ are respectively the Planck absorption









Since piB = σBT
4, the vertical temperature distribution
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In other words, the temperature in a layer is the sum of
two contributions: (i) a term proportional to the radiative
intensity J transferred by adjacent layers and (ii) a local
dissipation term proportional to u.
2.3.2. Radiative transfer of the diffuse intensity
We solve the transfer of the diffuse intensity I to deter-





(z, µ) = χν(z) [Sν(z)− Iν(z, µ)] , (12)
d Hν
dz
(z) = χν(z) [Sν(z)− Jν(z)] , (13)
d Kν
dz
(z) = −χν(z)Hν(z) (14)
where Jν , Hν and Kν are respectively the zeroth, first and
second moments of Iν .















When integrating the first moment equation Eq. (15)
over m, one gets:










u(ζ) dζ , (20)
where U is the total energy dissipation in the upper atmo-
sphere of the disk per surface unit, and θ the distribution
function of the energy dissipation in this atmosphere.
The symmetry conditions in the equatorial plane for
the flux H(m) implies that H(M) = 0, that is θ(M) = 1.
We therefore get a relation between H(0) and the energy
flux dissipated in all atmospheric layers U :
H(0) = UM/4pi. (21)
Unlike in a stellar atmosphere, energy is locally produced
so that the flux is not constant.
Integrating the second moment equation Eq. (16) over
m, one derives:









where τH and ∆τH are respectively the flux weighted and
the “energy dissipation weighted” mean optical depths. In
a stellar atmosphere, one has K = K(0) + H(0)τH . Here,
∆τH represents a correction to the flux-weighted mean
optical depth due to the decrease of the flux toward the
mid-plane of the disk. In the large depth approximation,
we have: d T 4/dτH ∝ H . Since in a stellar atmosphere, the
flux H is constant, T 4 ∝ HτH , whereas in a disk H de-
creases with τH until T
4 ≤ H(0)τH , hence the corrective
term ∆τH .








In the large depth approximation, met in thick parts of
the disk, they are respectively equal to 1/3 and 1/2.
2.3.3. Formal solution




















eff = UM .
In the case of strict thermal equilibrium, the intensity-
weighted and flux-weighted mean opacities κJ and κH can
be substituted by the Planck and Rosseland mean opaci-
ties κB and κR.
Equation (26) means that the vertical distribution of












with two main differences:
(i) A local term, proportional to the energy dissipation
u is added. In a stellar atmosphere no energy dissi-
pation occurs in the intermediate layers. The factor
proportional to the density of energy per unit mass u,
in Eq. (26) is also inversely proportional to the opti-
cal depth of the disk, κJM . This factor is therefore
dominant in zones where the disk is thin;
(ii) the optical depth τ becomes τH−∆τH . The term ∆τH
is positive but cannot exceed τH depending where the
energy dissipation occurs in the vertical structure. The
two extreme situations are when the dissipation func-
tion is a Dirac function located either in the central
plane of the disk, or at the top of the photosphere.
In the first situation, ∆τH = 0 everywhere, whereas
in the second one ∆τH = τH . Above the layers where
most dissipation occurs, the correction ∆τH can be ig-
nored and the disk behaves like a stellar atmosphere:
there is no local energy source and all radiation comes
from deeper layers. In the central layers, θ(m) ≈ 1
and τH(m) − ∆τH(m) is constant: most energy dis-
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there is almost no radiation coming from deeper lay-
ers. Therefore the temperature is more or less constant.
In the particular case where the energy is dissipated
only in the central plane τH −∆τH = τH and the disk
photosphere behaves like a stellar atmosphere.
2.3.4. Several sources of energy dissipation
In the case where there are several sources of energy dis-
sipation releasing the energy uk(m) in the layer m, the
formal solution given in Eq. (26) can be split as the sum




T 4k (m), (28)
with the temperature distribution of source k,
























uk(ζ) dζ = UkM. (30)
The quantity (∆τH )k is defined by Eq. (24) where the
vertical distribution function θ(m) is replaced by the cor-






uk(ζ) dζ . (31)
We see that when dealing with several sources of energy
dissipation, one can treat them separately from the ana-
lytical point of view (see Sect. 2.4). However in the full
modelization, the field of radiation which defines J(m),
H(m), fK(m) and fH must be computed globaly.
2.4. Influence of external radiative sources
Hubeny (1990) already took into account the effect of the
irradiation by the central star (see also Hubeny 1991).
However, when addressing the influence of the radiation
from external sources, we can use Eqs. (28) and (29) taking
into account as an additional source of energy dissipation
the reprocessing of the incoming radiation. To compute
the reprocessed energy uA and its influence on (∆τH )A,
we need to solve the radiative transfer of the direct and
scattered incoming radiation.
The flux coming from a central source is highly direc-
tional and cannot be processed as isotropic radiation. For
convenience, one may split the radiation field into several
components, and consider separate partial transfer equa-
tions for the individual components. Some of the radiation
components may be considred as a source of additional
heating. Only the component containing the thermal emis-
sion term, κνBν can be treated with the formalism devel-
oped in the previous section. The mean opacities κJ , κB ,
χH , and the mean Eddington factors fK and fH are then
defined as appropriate averages over the moments of this
particular component of the radiation field.
Here, we process separately (i) the radiation from in-
ternal heating sources or from external light absorbed
and reprocessed in the disk, a radiation which is mainly
isotropic and thermalized, and (ii) the radiation coming
from external sources which is not absorbed. In this latter
case, we again split the incoming radiation into two terms,
one attenuated coming directly from its external source in
a given known direction, and one that has been scattered
once or several times and that should be mainly isotropic.
We use the following notations:
1. Iν : radiation emitted by the disk itself. (All ther-
mal flux related quantities are written without super-
script);
2. Isν : radiation coming from external sources and scat-
tered in the disk;
3. I0ν : attenuated radiation coming from external sources
4. uV: the energy dissipated locally (e.g. viscosity pro-
cess);
5. uA: the energy coming from the incident photons ab-
sorbed in the disk and reprocessed.
This approach is quite similar to Chandrasekhar’s one
(Chandrasekhar 1960) and was used by (1991). It con-
sists of writing the equations of transfer for the total in-
tensity Iν and then deriving equations involving non-local
terms I0ν and I
s
ν . Since the radiative transfer of Iν and
non-local terms are treated separately, the coupling be-
tween them can be seen either as a loss of energy for the
non-local radiation, or as a gain of energy for Iν . The stel-
lar flux can now be seen as energy dissipation similar to
that due to viscosity.
2.4.1. Energy reprocessed by the disk
In the presence of an external source of radiation, the en-
ergy dissipation term uA linked to the reprocessing of the
radiation coming from external sources and absorbed in









ν (m, µ) + I
s
ν(m, µ)) dν dµ.
(32)
With J0 and J s the frequency-integrated zeroth order mo-
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The energy absorbed uA is therefore proportional to the
mean incident flux and to the absorption coefficient of the
medium.
2.4.2. Radiative transfer of the incoming radiation
We study the transfer of the radiative intensities I0
and Is upon which our knowledge of uA and (∆τH)A de-
pends. The equations of transfer for the incoming radia-








(z, µ) =−χνIsν(z, µ) + σνJ sν(z, µ) + σνJ0ν (z, µ), (39)
where σνJ
0
ν (z, µ) accounts for the scattering of the incom-
ing radiation and σνJ
s
ν(z, µ) for multiple scattering.






























where J0ν , J
s




ν are respectively the zeroth
and first moments of I0ν and I
s
ν . Therefore the frequency-
integrated zeroth, first and second moments of I0ν and I
s
ν ,
namely J0, H0, K0 for direct incoming radiation and J s,

































assuming Hs(M) = 0 and H0(M) = 0, i.e. assuming that
the equatorial plane is a plane of symmetry for the source
of external radiation. This is truly the case for a central
star or a uniform ambiant medium.
Using the second moment of the incoming and repro-
cessed radiative equations, we derive (∆τH)A,
(∆τH)A = τH +
ω0
[
K0 −K0(0)] + ωs[Ks −Ks(0)]
H0(0) + Hs(0)
(49)
where we define respectively ω0 and ωs, the mean ratios











0(ζ) dζ (50)∫ m
0
χH(ζ)H




s(ζ) dζ . (51)
If the radiation is absorbed in a geometrically thin layer,
where the temperature and density are more or less con-
stant, then ω0 ≈ χH/χ0H . It is the ratio of the absorption
of reprocessed radiation (generally in the thermal infrared)
to the absorption of incoming radiation (often in the vis-
ible, or UV, or X-ray domain). In the case of a hot source
like stellar irradiation or a UV field, this ratio is expected
to be less than unity.
Finally the contribution of the incoming radiation



























We show in Appendix B how to compute J0(m), J s(m),
H0(m), and Hs(m) in the case of an external point-like
source where the irradiation from the central source is
highly collimated. As demonstrated in Sect. 2.3.4, the tem-
perature vertical structure of a sum of point-like sources
is the sum of the temperatures computed for each source
to the fourth power.
2.4.3. Interpretation
In this section, we discuss in detail the physical interpre-
tation of the complex Eq. (52). Since we know how to
add the contributions of various energy sources by using
Eqs. (28) and (29), we can restrict ourselves to a point-
like source located at infinity without losing generality.
An extended source will then be processed as the sum of
point-like sources.
The dependence of the central temperature to the in-
coming stellar radiation is relatively simple. Since the top-
most layer emits half upward to the outside and half down-
ward toward the inner layers, the latter ones receive half of
the emission. Their effective temperature is then TA/2
1/4.
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is constant and equal to this temperature. This intuitive
result is compatible with Eq. (52). As a matter of fact, if
µ0 is the cosine angle of the incoming radiation and since
K = µ0H , the first term in the square brackets is of the
order of ω0µ0. For a slanted incident stellar radiation, we
have µ0  1 and therefore ω0µ0  1. Deep inside the
disk, the third term, evanescent since the incoming radi-
ation is absorbed, is also negligible. The brackets reduce
to fK(0)/fH ≈ 2/3. The central temperature is there-
fore smaller than the effective temperature TA by a factor
≈2−1/4. In conclusion, half of the absorbed energy is irra-
diated by the hot topmost layer and another half by the
cooler inner layers.
At the surface, the third term in the square brackets
reduces to 1/(µ0ω0) by using J0 = H/µ0 and is domi-
nant. The temperature is therefore much higher than the
effective temperature. This fact is explained in Malbet &
Bertout (1991): the topmost layer, vertically optically thin
but radially optically thick, absorbs almost all stellar light.
This layer is superheated by a factor of (1/µ0)1/4. Chiang
& Goldreich (1997) refined this view by multiplying the
term 1/µ0 by 1/ω0. The first factor is a pure geometri-
cal effect of the slanted incidence whereas the second one
comes from the difference between the opacities for the
visible incoming radiation and the infrared reprocessed
radiation.
2.4.4. Overview of other heating sources
The flux radiation from the ISM can be processed on the
same basis as the stellar irradiation. The main difference
is that the ISM does not irradiate in a particular direction.
If we assume that it consists of an isotropic black body ra-
diation of characteristic temperature TISM, we can apply
Eq. (61) within the two-stream approximation (i.e. with
µ∗ = 1/
√
3 using the definition given in Sect. 3.2.2) and
we can demonstrate that the contribution of the ISM radi-
ation is a constant. In fact, if the ISM is the unique source
of irradiation, the disk would be isothermal.
All other radiative sources can be treated exactly as
the central star. If they are extended, the previous results
derived for point-like sources are integrated over angles.
The radial extent of the disk is much larger than the
vertical one. We can therefore apply the approximations
of large depth to the horizontal transfer. This hypothesis,
combined with the LTE approximation, allows us to write
the horizontal flux Hr as:






The local energy gain for the material between r and r+dr
is 4pi(Hr(r+dr)−Hr(r)). One then derives the heating per
unit of mass of material that allow us to self-consistently
compute the correction to the vertical transfer, in the case







3. Application to T Tauri disks
The two main heating sources in the case of T Tauri disks
are the viscous dissipation and the stellar light absorption.
We apply our general equations in this frame.
3.1. Approximations
All the terms τH , κH , etc., are dependent on the structure.
Moreover fK and fH , are not known a priori. Therefore
we will seek a self-consistent iterative method able to de-
termine these quantities.
We now make two approximations concerning the
opacities: the diffuse intensity is a Planck distribution at
the local temperature and the radiation coming from a
external source is also a Planck distribution at the tem-
perature of the source T ∗. We then derive:
– κJ = κB , the Planck mean opacity.




B , the mean opacity for a black body
radiation at T ∗ through a medium at temperature T .
– κH = κR, the Rosseland mean opacity.
Since the scope of this paper is to present analytical solu-
tions and simple numerical applications, we use the gray
Rosseland opacities given by Bell & Lin (1994). We also
use the gray approximation κB = κ
∗
B = κR and ignore
diffusion. Therefore ωs = ω0 that we now call ω
The fH and fK values will be close to 1/2 and 1/3.
These approximations are only valid at large depths, but
we refine these values in optically thin zones at each iter-
ation, as well as for ω.
3.2. Vertical temperature distribution
3.2.1. Viscous heating at each layer in the disk
We consider here an energy density per mass unit which
depends on local conditions. The energy dissipation per













Since uV(m) depends vertically only on νvisc(m), the
θV function depends only on the vertical structure of the
viscosity νvisc and of its mass-average ν¯visc.
Up to now there has been no exact description of the
viscosity induced by the turbulence. In this paper, we have
considered two different types of viscosity:
1. The Shakura-Sunyaev prescription stating that the vis-
cosity is proportional to the local sound speed and local
height scale:
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The θV function is therefore the distribution function
of the temperature. The term τH − (∆τH )V, by def-
inition smaller than τH , can be much smaller if the
temperature peaks at the surface of the photosphere;
2. The β-prescription, derived from laboratory experi-




where β is a constant ranging from 10−5 to 10−3. Here
the viscosity is uniform along the vertical axis and does
not depend on the temperature distribution of the disk.
3.2.2. Heating by the central stellar source
With the approximations of Sect. 3.1, there is no reason
to distinguish the two specific intensities I0 and Is. If we
call I∗ = I0 + Is, then we find an analytical solution very




















where the quantities linked to the star incoming radiation
are superscripted with ∗. The only difference is the pres-
ence of ω∗ which is not a priori equal to 1 as noted by
D’Alessio et al. (1998).
We derive J∗(0) and H∗(0) from the geometrical prop-
erties of the system using the approximation described by
Ruden & Pollack (1991). The star is seen by the disk as
a point-like source. It is valid beyond a few stellar radii;
in the inner parts this is not the case, nevertheless re-
processing is seldom dominant in this region (see Fig. 3
of D’Alessio et al. 1998). A point-like source equivalent to
the star must present the same values for J∗(0) and H∗(0).
The incidence angle is given by:
µ∗ = H∗(0)/J∗(0)· (60)
One finally obtains, using the gray optical depth τ , the
same expression (33) of Malbet & Bertout (1991) except


























3.3. Equation of state – Hydrostatic equilibrium








First of all, radiation pressure is ignored in Eq. (63) as
suggested by Shakura & Sunyaev (1973). If the disk is
assumed to be homogeneous and mixed by the turbulence,
the mass fraction of gas, fgas, is a known function of T
and ρ, and might even be a constant if evaporation is
ignored. The dust is only a few percent of the mass of the
disk, so we use fgas = 1 in the present work.
We also assume that the disk dynamics is dominated
by the central star, so that it is Keplerian. Then, in the
thin approximation, Gz is a linear function of z. Combined



















3.4. Self-similar accretion model
The radial distribution of energy dissipation for the ac-
cretion UV(r) and the surface density Σ(r) are essential
parameters for the initialisation step of our code. In or-
der to be as general as possible, we use a prescription
with a self-similar accretion rate, instead of the model by
Shakura & Sunyaev (1973) which assumes a uniform ac-
cretion rate over the disk. We assume that some ejection
process removes material away from the close environment
of the star within a radius r0. A more detailed description
of this mechanism can be found in Ferreira & Pelletier








if r < r0
M˙∞ if r ≥ r0
(68)
where 0 ≤ ξ ≤ 1 is the ejection index (see Ferreira &
Pelletier 1995) and r0 the cut-off radius. When ξ = 0,
this model corresponds exactly to the standard accretion
model by Shakura & Sunyaev (1973).
The dissipation per area unit UV(r) and the mass col-









where f(r) is a factor close to unity at large r. Using the
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Table 1. Parameters used in the model.
r∗ = 2 R M∗ = 0.5 M
T∗ = 4000 K TISM = 15 K
r0 = 100 r∗ α = 0.01
rmin = 2.2 R AV = 1
d = 450 pc
3.5. The numerical code
Our set of equations are coupled and non-linear. They
need to be solved numerically, within the framefork pre-
sented below.
The grid: we use a logarithmic radial grid. For each
radius we chose a non-uniform vertical grid so that the
mass column coordinate m(z) is logarithmically sampled.
Initial conditions: from the radial structure described
in Sect. 2.1, we compute an isothermal vertical structure.
Iterative method: Knowing the temperature and mass
column, the hydrostatic equilibrium is solved for. We de-
duce the density and pressure distributions. Then the tem-
perature and optical depth are computed again using the
development of Sect. 2.3.2. Subsequent quantities are de-
rived, like the kinematic viscosity. The value of M(r) is
refined so that it matches Eq. (70) using the average kine-
matic viscosity. The mass column grid is computed again
with the new value of M(r). The latter step is performed
as many times as necessary to reach convergence (typically
in ten iterations).
The parameters used for the computations are re-
ported in Table 1.
4. Results and discussion
In this paper, we chose to treat mainly the radiative trans-
fer in the disk. Even if we have developed the formalism
of the central source heating, we will ignore its contribu-
tion in a first step and concentrate only on the viscous
dissipation. In a future paper, we will present the case of
heating by the central star. Moreover the heating by the
central star becomes dominant at radii larger than a few
astronomical units as shown in Fig. 3 of D’Alessio et al.
(1998) so the results presented here will be correct only
for the inner part of the disk and therefore for the visible
and infrared thermal domain.
First, we compute the physical conditions in the disk:
temperature, density, optical depth. Then we use these
physical conditions to compute astronomical observables
like SEDs, millimetric images and interferometric complex
visibilities and direct images.
4.1. Physical conditions in the disk
4.1.1. Temperature and density
A map of density and temperature for a standard disk
(ξ = 0) with an accretion rate of 10−5 M/yr is displayed
in Fig. 1. The shape of the temperature iso-contours il-

















Fig. 1. Iso-contour maps of a T Tauri disk with M˙ =
10−5 M/yr. Dashed lines: lines of equal temperature; Dotted
lines: lines of equal density; Solid line: limits of the optically



























Fig. 2. Radial distribution of the temperature in the central
layer and of the effective temperature (located at τ = 1).
the optically thick part, whereas the temperature changes
quickly with the altitude in the upper layer. As previously
guessed, the disk appears roughly isothermal over the ver-
tical dimension in its inner part.
Figure 2 displays the variation of the temperature with
the radius. We verify that the effective temperature, i.e.
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Fig. 3. Column density in an α-disk for two different accretion
rates. Solid lines: ξ = 0; Dashed lines: ξ = 0.5.
an r−3/4 law. We stress that the central temperature is
much higher than the effective temperature.
We check that the disk is optically thick even at large
radii while the geometrical thickness of the disk remains
much smaller than unity: if we define the disk surface as
the region of optical depth unity, we find z/r ≈ 0.1–0.2.
The geometry of the density contours displayed in
Fig. 1 have a different shape depending whether they are
located in the central optically thick part or in the up-
per optically thin layers. Figure 1 also displays the disk
parts which are unstable to convection by computing the
Schwarzschild criterion. For the time being, the conse-
quences of this convection are not taken into account in
our model.
4.1.2. Column density
Figure 3 shows the mass column density as a function of
the radius in the case of a standard α-disk with two val-
ues of the ejection parameter ξ. We take the cut-off r0
at 100 stellar radii, i.e. about 1 AU. Two values of the ac-
cretion rate have been considered: 10−6 and 10−4 M/yr.
As expected, the radial structure of Σ(r) changes in the
close environment of the star when ξ 6= 0.
Power-laws are often used by observers in the descrip-
tion of the radial structure of disks, though one can see
in Fig. 4 that the column density of an α-disk cannot be
described with such a law. However, on restricted domains
of radius, the mass column in an α-disk can be described
by the equation




























































Fig. 4. Column density in a disk with different viscosity pre-
scriptions. Solid lines: α = 10−3, 10−2; Dotted lines: β =
10−4, 10−3.
Table 2. Parameters computed from the model to approxi-
mate the surface density by a power law by pieces, sorted by
decreasing order of radius domain.
M˙ = 10−6 M/yr M˙ = 10
−4 M/yr
Σi qi ri Σi qi ri
1 × 106 1.5 40 — — —
4 × 103 0.0 9 2× 104 0.0 67
1.5 × 104 0.6 1 2.5 × 105 0.6 5
1.5 × 104 1.2 0.11 9× 105 1.4 0.75
4 × 105 −0.3 0.06 1.5 × 106 −0.5 0.45
where the coefficient qi ranges from −0.4 to 1.5 and Σi is
a constant. These coefficients are given in Table 2 for two
values of the accretion rate.
We show in Fig. 4 the influence of α on the struc-
ture of the disk. These results are compared with the ones
obtained with the β viscosity prescription. The general
behaviour is somewhat different except for the 1–10 AU
region. Therefore observing inside 1 AU or outside 10 AU
could be decisive in determining the viscosity law.
4.2. Astronomical observables
One of the aims of this work is to compute physical con-
ditions around a young star so that we can calculate the
electromagnetic field emerging from this region. This emis-
sion can then be analysed by several types of instruments:
photometers, spectrographs, imaging cameras, interferom-
eters, etc. The next sections give examples of astronomical
observables that can be used to constrain our knowledge
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Fig. 5. Spectral energy distribution (λFλ vs. λ) for different
disk models Solid lines: standard disk; Dashed lines: disk with


























































Fig. 6. Spectral energy distribution (λFλ vs. λ) of the disk
model as a function of inclination. Solid lines: pole-on disk.
Dashed lines: inclination of i = 45o. Dotted liness: same incli-
nation without the flaring effect (see text for details).
4.2.1. Spectral energy distribution
The spectrophotometry technique gives access to the spec-
tral energy distribution. We integrate along the line of
sight the contribution of each disk layer to the emergent
flux. In the examples taken for Fig. 5, the SED is signif-
icantly altered in the range 1–5µm with the self-similar
accretion model. The inner hot regions being depleted, the



















Fig. 7. Emergent millimetric flux from a pole-on disk for sev-
eral accretion rates and viscosity prescriptions. Upper curves:
M˙ = 10−4 M/yr; Lower curves: M˙ = 10
−6 M/yr; Solid
lines: α = 10−2; Dashed lines: β = 10−4.
short wavelengths are less present. We assumed an overall
extinction of AV = 1 in the visible and an inner radius
of the disk of rmin = 1.1 stellar radius. However, Fig. 5
shows that the SED is significatively different from the
one expected from a standard model with a large inner
gap.
Figure 6 shows the influence of disk flaring on the
intermediate wavelength range of the SED. The differ-
ence between the two curves representing the SED of a
45o-inclined disk lies in the location of the photosphere,
i.e. the location of the disk layer that emits most of the
emergent flux. In the flaring case, the flux comes from the
layer where τ = 1, whereas in the so-called no flaring case,
the flux comes from the disk equatorial plane but with the
same temperature as the effective temperature. This latter
case corresponds to the standard radial model where the
vertical structure is not taken into account. Even without
the reprocessing of the stellar photons, the effect of the
vertical extension of the disk atmosphere is therefore not
negligible at intermediate wavelengths.
4.2.2. Millimetric images
Radio observations can help us discriminate between the
two viscosity prescriptions, and especially radio observa-
tions in the outer disk, since they are sensitive to the mass
column. The disk being optically thin in the millimetric
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i=30o  d=450pc





















Fig. 8. Visibilities from a disk model as a function of the base-
line. Gray : M˙ = 10−4 M/yr; Black : M˙ = 10
−6 M/yr. For a
given baseline the visibility varies with the position angle; the
domain between the minimum and maximum values is filled.
Figure 7 compares the millimetric emissivity for an α-
disk and a β-disk with the same characteristics. At in-
termediate radii, the two emissivities are more or less
equivalent, however at larger radii the emissivities can fol-
low somewhat different power laws. Fν is proportionnal to
r−3/2 for an α-disk over the full range, whereas a β-disk
presents a variable power-law exponent. In the domain
where the disk is thermalized with the ISM, i.e. at large
radii, Fν ∝ r−1/2.
4.2.3. Interferometric observables
Probing the inner parts of disks requires high angu-
lar resolution techniques that can be achieved with
present or soon-to-be operated interferometric instru-
ments (Malbet & Bertout 1995). The more massive disks
(M˙ > 10−6 M/yr) should be resolved by the VLTI and
its 100m-baseline, but we should also detect non-zero
closure phase.
Figure 8 shows the visibility of a disk as a func-
tion of the projected baseline. Since the image is not
centro-symmetric, the visibility depends on the position
angle. Figure 9 displays the closure phase as a function
of the position angle for different telescope combinations
in the VLTI for a disk with an important accretion rate
(M˙ = 10−4 M/yr). As a comparison, the closure phase
is displayed for a disk with moderate accretion rate with
the widest combination of the VLTI auxiliary telescopes.
Because of the natural flaring, a disk that is not seen pole-
on does not appear centro-symmetric (as can be noticed
in Fig. 10), therefore leading to a non-zero closure phase.














Fig. 9. Closure phases as a function of the position angle for
a triplet combination of the VLTI auxiliary telescopes. Solid




Synthetic infrared images of the disk thermal emission
are displayed in Fig. 10 with a field of 50 mas for a dis-
tance of d = 450 pc. As explained above, they are not
centro-symmetric because of the flaring. So far, we have
only access to interferometric observations at this scale, so
they are only relevant as a step to produce interferometric
observables.
5. Conclusion
We have presented a new method to model the vertical
structure of accretion disks. This method leads to ana-
lytical formulae for the temperature distribution which
help to understand the behaviour of the radiation propa-
gated inside the disk. Our model includes two sources of
energy dissipation: viscous heating and reprocessing of ex-
ternal radiation like that emitted by the central star. We
have applied these analytical results to the case of T Tauri
disks in a variety of conditions showing that the method is
versatile:
– with a modified Shakura-Sunyaev prescription for a
disk with a non-constant accretion rate (Ferreira &
Pelletier 1995);
– with a viscosity prescription following either the stan-
dard α or the β one proposed by Hure´ et al. (2001).
We are able to simulate the conditions of temperature and
density in any part of the circumstellar environment and
to compute astronomical observables like SED, optical
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Fig. 10. Synthetic images of the thermal emission at 2.2 µm for different inclinations of the disk (from 0o to 60o by steps of 10o).
M˙ = 10−6 M/yr. The field is 50 mas.
code could be used also as starting conditions in a Monte-
Carlo multiple scattering code in order to derive polariza-
tion maps.
When completed, this code will offer to observers a tool
based on physical parameters to interpret their observa-
tions better than ad-hoc models based on power laws often
used today.
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Appendix A: Vertical structure
of the temperature with several energy sources
Each source of energy locally contributes to the heating uk
(see Sect. 2.3.4). The total local heating is then u =
∑
k uk







uk(ζ) dζ . (A.1)
We now write the vertical distribution of energy dissipa-
tion, θ as a function of the different vertical distributions

























with (∆τH )k(m) =
∫ m














k(Uk/U) = 1, we can rewrite Eq. (26) by replacing

























k = UkM, (A.6)




















Therefore the vertical distribution of the temperature for
a disk with multiple energy dissipation sources is the same
as the sum of the individual temperature distributions us-
ing the global radiation in the disk, i.e. with J , H , K,
τH computed from the global temperature distribution.
Appendix B: Incoming radiation field
We show in this appendix how to compute J0(m), J s(m),
H0(m), and Hs(m) in the case of an external point-like
source. The intensity of the source is J0, giving us a
boundary condition to solve the equations of transfer (44)
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The terms H0(m) and Hs(m) can be computed in the














E2|t− τ |f(t) sgn(t− τ) dt (B.9)
where sgn(x) is the sign function.
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Annexe B
La structure verticale des disques
d’accrétion T Tauri III. Un modèle
de disque à deux couches afin
d’interpéter spectres et visibilités
L’article expose´ ci-apre`s correspond au mode`le a` deux couches du chapitre IV et a`
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172 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
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174 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
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176 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
c dfeCgihOekjOlmknpoVekq ram+sutvowCxEy x{zO|}hEm~msiy g&eCq{sjOg+sjOmwC:|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Annexe D
Objets stellaires jeunes par
interférométrie infrarouge
Ce compte-rendu de confe´rence expose quelques possibilite´s offertes par l’interfe´rome´-
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YOUNG STELLAR OBJECTS BY INFRARED INTERFEROMETRY
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Young Stellar Objects are fascinating because they conceal the answers to the question of the origins of our solar
system and of the existence of other planetary systems similar to ours in other skies.
So far, these objects have been extensively observed in spectrometry, indireclty revealing their guts, however many
questions still remain because spectral information cannot disentangle different geometrical phenomena. Young stellar
objects have been recently imaged with a resolution of 100 AU, but this only probes them at a few Pluto’s orbits from their
center. The advent of long-baseline infrared interferometers will allow us to look for the first time at Young Stellar Objects
within a few Earth’s orbits from the central star, and reveal the geometry and the phenomena that may have occured during
the genesis of our solar system.
In this paper, we present the basic concepts of star formation (Sect. 1), the results in terms of model constraints already
obtained with current interferometers (Sect. 2) and the breakthrough in terms of sensitivity, imaging capacities and model
analysis that future instruments will produce (Sect. 3).
1 YOUNG STELLAR OBJECTS (YSOS)
One of the major drivers in astrophysical research is the “Origins Question”, part of which concerns star and planet
formation: how did our sun and other stars form? Which are the processes that lead to the formation of our solar system
and Earth? Is the formation of a planetary system around a star a widespread feature in the Universe?
Though it has long been believed that stars form by collapse of an interstallar gas cloud, star and planet formation is
a quite new reasearch topic; for observational evidence dates from the seventies. The reasons for so late a take off are
twofold. On one hand, observations in the visible wavelengths are not suitable. In the early phases of star formation, the
gas has condensed, so that protostars are deeply embedded and cannot be observed at visible wavelengths. In the late
phases, the visible radiation of forming stars resembles much to that of an main sequence star, and the difference arises
at ultraviolet (UV) and infrared (IR) wavelengths. On the other hand, the spatial extent of forming stars is small: at the
distance of the closest star forming regions, a resolution below 1” is needed in the IR to observe the structure of the late
phases. Fig. 1 summarises the now accepted scenario of star formation with the scales and wavelengths involved. The
stages of formation are usually divided in four classes
 class 0: a protostellar core, i.e. a deeply embedded source emitting at radio wavelengths.
 class I: a protostar presenting a massive accretion disc and a jet driving material away into a direction perpendicular
to the plane of the disc. It is surrounded by a massive enveloppe, therefore the object is only visible in the far-IR,
at radio wavelengths and in X-rays. (see Fig. 1, panel c)
 class II: a star surrounded by less massive disc, also presenting a jet, with a possible optically thin enveloppe. At
this stage, the object emits at all wavelengths. (same figure, panel d)
 class III: a completely formed star surrounded by a thin debris disc in which planets are supposed to be forming.
(same figure panel e)
In this paper we focus our attention on class II objects that are future targets of interest for IR interferometers; in these
objects the first AUs of the disc and jet —where the most energetic phenomena occur and planets should form— are still
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Figure 1: The scenario of star formation: from the gas cloud to the main sequence star with a planetary system. Scales involved are a
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(a) Schematic slide of an accretion disc









Bertout et al. 1988
(b) SED. Left: explanation; right: observations vs. flat disc model
(c) Large-scale images. Left: radio map of GM Aur; right: IR image with AO of HK Tau (right)
Figure 2: Accretion discs around YSOs. Up: a disc scheme with the parts probed by each observational technique and whether it is
resolved (solid) or not (dashes); middle: spectral energy distribution, with a brief explanation and the prediction of a flat disc model vs.
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Table 1: Comparison between the different observational techniques: sensitivity to the disc conditions and imaging capacities.
sensitivity Imaging capacity
mid-plane temperature first AUs kinematics
V/IR spectroscopy no yes yes yes none
present radio interferometry yes yes no yes  100 AU
IR adaptive optics no no no no  100 AU
soon-to-be IR interferometry no yes yes yes 0.1–10 AU
1.1 Accretion discs
The history of accretion discs began with the observation of large IR and UV excesses and peculiar spectral features among
a population of stars, that would be called YSOs later on. The IR excess was explained by the presence of cool to warm
material (10–1000 K) orbiting around the star, heated by viscous dissipation and illumination by the central star. The UV
excess was linked to the fall of material onto the star, liberating all its kinetic energy into radiation (see Frank et al. 1992,
for a clear explanation of these phenomena.) Fig. 2b shows the influence of this material on the spectral energy distribution
(SED) of these objects. Nevertheless, the standard disc model by Shakura & Sunyaev (1973) and Lynden-Bell & Pringle
(1974) does not fully explain the SED: using this model Bertout et al. (1988) cannot explain the “flat” IR SEDs observed
in an important number of YSOs like RY Tau, as shown on the right panel of Fig. 2b. More elaborate models were then
used to better explain SEDs (Malbet & Bertout 1991; Chiang & Goldreich 1997; D’Alessio et al. 1998, etc.). For instance
a flared disc, as shown Fig. 2a, catches more stellar light and reemits more IR radiation than a flat disc; thus it presents a
flatter spectrum. However, spectral information is not sufficient to discriminate between all possible explanations.
Direct imaging of disc has been carried out more recently, probing larger scales. Radio interferometers resolve discs
with a resolution of 100 AU (Guilloteau & Dutrey 1998, see right panel of Fig. 2c) and are sensitive to regions down to
a few tens of AU. Since the disc is usually optically thin in the continuum, these observations probe the mid-plane of the
disc; they also allow to study the kinematics —rotation mostly— thanks to their high spectral resolution. IR observations
of the scattered light is also possible with the same spatial resolution, using adaptive optics (see an edge-on disc observed
by Stapelfeldt et al. 1998, on the left panel of Fig. 2c). They only probe the disc surface and do not reveal the kinematics;
moreover they are not sensitive to the temperature of the material.
Table 1 compares the different observational techniques discussed above in terms of sensitivity to the disc conditions
and of imaging capacities. As a comparison, soon-to-be IR interferometry will have all the capacities of these methods
except for probing the mid-plane of the disc.
1.2 Ejection structures
Ejection structures often accompany star formation and are believed to be linked to the magnetic field in the disc: models
(e.g. Blandford & Payne 1982; Ferreira & Pelletier 1995) predict that the magnetic field can drive some of the disc’s
material away into a collimated jet perpendicular to the equatorial plane of the disc, as shown Fig. 3. These models
predict that the engine of such a jet is located within a few AUs from the star, where the disc material is partially ionised








206 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
Table 2: Class II YSOs observed in IR interferometry.
YSOs type instrument band reference
FU Ori FU Ori IOTA/PTI H,K Malbet et al. (1998)
15 YSOs HAe/Be IOTA K Millan-Gabet et al. (1998, 2001)
T Tau, SU Aur, MWC 147 T Tau PTI K Akeson et al. (2000, 2002)
and the magnetic field —either stellar or formed in the disc— is strong enough. High angular resolution is therefore
needed to probe the region where the jet forms.
2 RECENT RESULTS BY INFRARED INTERFEROMETRY
So far, only a few objects have been observed in IR interferometry; they are listed in Table 2. Current interferometers,
e.g. the Palomar Testbed Interferometer (PTI) and the Infrared-Optical Telescope Array (IOTA) are limited in sensitivity,
so that only the brightest objects have been observed:
 some intermediate-mass objects (bright), called Herbig Ae/Be’s
 few low-mass objects
– with high accretion (bright and scarce): FU Ori type
– with low accretion (less bright and widespread): T Tau type
These scarce measurements already allowed to put new constraints on accretion discs. For FU Ori, HAe/Be and T Tau
objects, these observations allow to discard some hypotheses, find new theoretical problems, or back previous hypotheses
that needed confirmation.
2.1 FU Ori
FU Ori’s SED is dominated by the thermal emission of its disc and follows the standard model by Shakura & Sunyaev
(1973) with a radial temperature distribution <Ł/ŁﬀVM5 until 20 microns (Malbet et al. 1998, see Fig. 4a). The
visibility fit (same figure) is consistent with a different low WŁ/"ŁﬀY M]  . This discrepancy might be explained by
the fact that the SED and visibilities do not probe the same region of the disc, but some investigation is still to be carried
out. Malbet & Berger (2002) established that the large scatter in visibility can be modelled by an additional point-like
source located at 15 AU from the star. Fig. 4b shows the oscillation of the visibility with the hour angle, matched by the
disc plus point-like source model. In the G=N plane (same figure), the visibility is a disc modulated by the response to a
binary, explaining the oscillation: the <G5N tracks of the measurements cross a few maxima and minima of the visibility
function.
2.2 T Tau Objects
Fitting simultaneously a flat disc model to the SED and visibility of low-mass YSOs does not seem possible (Akeson et al.
2002). However, it is possible to carry out this task for SU Aur using a two-layer flared disc model, made of an outer layer
heated by the central star and an inner layer heated by visous dissipation, as shown Fig. 5 (Lachaume et al. 2002).
2.3 Intermediate-mass YSOs
Millan-Gabet et al. (1998, 2001) established that the visibility observations of Herbig Ae/Be stars cannot be modelled by
a standard disc but are consistent with a circum-stellar ring. However, the SED presents mid- and far-IR excesses typical
of an extended disc.
Dullemond et al. (2001) present a disc model fully consistent with the SED and explaining the unexpected interfero-
metric observations. In this model, presented Fig. 6, the inner rim of the disc, directly heated by the bright central star, is
puffed and shadows most of the disc. The shadowed regions are therefore cold and emit in the mid- and far-IR, while the








































(a) Flat disc model. Left: SED; right: visibility vs. baseline
θ = 165ÿ
sep = 36.5 mas
∆ H = 5.15 mag
∆ K = 3.82 mag
x data
x data
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(b) Flat disc model + point-like source. Left: visibility vs. hour
angle; right: visibility plane.





































Figure 5: SU Aur: comparison between a two-layer flared disc model and observations. Left: SED; right: visibility vs. baseline.
Dullemond et al. 2001
dominates near−IR excess
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3 A PROMISING FUTURE
The breakthrough in IR interferometry capacities, summarised in Sect. 3.1, will open the path for a large variety of studies.
In Sect. 3.2, we describe a few typical star formation problems and our expectations from future instruments.
3.1 More Objects and More Science
Future interferometers will feature a higher sensitivity and will be able to observe most nearby YSOs. Present instruments
are limited to  while the new generation will provide at least  8¡ in the next few years. This allows us to go
from a few dozens of objects to a few hundreds, as explained Fig. 7b. In other terms, present interferometers are at the
limit of detection of nearby T Tau or FU Ori stars, whereas the Very Large Telescope Interferometer (VLTI) with AMBER
(near-IR instrument) or MIDI (mid-IR instrument) will have a much lower detection limit (Fig. 7a). Surveys and statistical
studies of YSOs will be rendered possible.
Another interesting forthcoming feature is the ¢<£G¤5¥N¦ coverage, as a consequence of the large number of baselines
(Fig. 8a) and of the wavelength coverage (Fig. 7a). Observed at different wavelengths extended objects are probed at
different scales depending on the temperature distribution. With such a ¢£G¤=¥N¦ coverage one can constrain disc and jet
models, and carry out parametric imaging.
3.2 Possible and Likely Studies
3.2.1 The Radial Temperature Distribution in Discs
The radial temperature distribution in a disc is important because it is strongly linked to the physical phenomena. For
instance, a disc heated by viscous dissipation theoretically presents a surface temperature §W¢<¨ﬃ¦"©¨YªY«¬5­ whereas a disc
heated by the central star fulfils §¢<¨/¦*©®¨KªY¯ with °±²¡K³ ´ – ¡K³ µﬃ´ depending on its flaring.
Malbet & Berger (2002) expose the means to derive the temperature exponent law ( §¶©®¨VªV¯ ) of a disc using the visi-
bility amplitude at two different wavelengths for the same baseline. With · wavelenths, this exponent can be determined
at ·¹¸º different locations in the disc: a wavelength » probes a region at a distance ¨ from the star where the Planck
function ¼½V¢§W¢¨/¦=¦ is maximum; in other words larger wavelengths probe cooler, further zones.
As a consequence, it is possible to access the slope of the temperature distribution and, therefore, §W¢¨/¦ itself.
3.2.2 The Thickness of Discs
Two conditions, the mid-plane temperature and the column density, are critical for planet formation: the column density
ensures the possibility to gather enough mass to form them. The temperature conditions the chemistry and the influence
of the magnetic field (via the ionisation). With IR observations, only the surface of the disc is observed, and the means to
measure temperature and column density are necessarily indirect.
The geometrical thickness of discs is linked to these quantities (e.g. Chiang & Goldreich 1997; D’Alessio et al. 1999)
and cannot be measured with enough confidence from the SED, while radio interferometry and scattered light IR images
may only give them in the outer parts.
Using closure phases, we will be able to get information on the disc asymmetry, directly linked to the thickness of the
disc and its inclination (Malbet et al. 2000), as explained Fig. 9.
3.2.3 The Jet Engine
One constraint on disc-jet interaction models is the opening angle of the jets in their first AUs (Fig. 10a). Fortunately, this
angle is directly obtained from the location of the local maxima of the visibility function in the ¢£G¤=¥N¦ plane (Fig. 10b), as
shown by Dougados et al. (in press). Since the direction of the jet is known, this angle can be retrieved from the visibility
variations in one night (Fig. 10c) with a proper choice of telescopes. This simulation tends to prove that an accuracy better































(a) Sensitivity of interferometers compared with the mean
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(b) Distribution in magnitude of Herbig & Bell catalogue
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(a) Resolution and wavelength coverage of large instruments




















(b) Coverage in projected baseline: PTI and VLTI
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High spectral resolution in a forbidden line is needed so that the emission be not dominated by star’s continuum.
Fig. 10 ignores this continuum, yet preciser simulations (Dougados et al. in press) still support the feasability of this
study.
3.2.4 The Kinematics of Discs
The study of disc kinematics has been performed at a large scale with radio maps (for instance Guilloteau & Dutrey
1998, see red and blue contours of the velocity field on Fig. 2c) and at the AU scale using high resolution spectroscopy
(Hartmann & Kenyon 1985, 1987). However, the latter technique has no spatial resolution and mostly relies on models.
It will be soon possible to combine high resolution both in wavelength and spatially, using for instance AMBER on the
VLTI. The differential phase holds information on the velocity as explained Fig. 12 and, with a sufficient Ã<ÄGÅ5ÆNÇ coverage,
we hope to derive a ÆYÃ<ÈﬃÇ law with a method similar to Sect. 3.2.1.
3.2.5 Disc-Planet Interactions
The possibility to detect gaps in discs due to a forming planet is far from being a new idea (Fig. 11a). However, soon-
to-be interferometers do not have the Ã<ÄGÅ=ÆNÇ coverage and sensitivity to carry out this task: the discrepancy in visibility
observed in disc-planet interaction models is not more than 5% in visibility amplitude at 10 microns (Wolf et al. 2002,
Fig. 11b), which is close to MIDI’s expected accuracy. Moreover, this discrepancy could be obtained with countless other
phenomena: self-shadowing in the disc, asymmetries, etc.
With good imaging capacities and high accuracy in the mid-IR, DARWIN should suit such a purpose.
4 CONCLUSION
Future interferometers, with their sensitivity and ÃÄGÅ=ÆNÇ coverage, will allow us to probe disc conditions and jet formation
at an Earth’s distance from the star. The star formation community must be prepared to use these instruments, develop
and improve models, and tackle new, surprising issues.
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(a) Synthetic image (b) Visibility amplitude in the ÉDÊKËÌAÍ
plane
(c) Visibility amplitude vs. hour angle


















(b) Visibility amplitude vs. projected baseline
Figure 11: Gap in a disc produced by a forming planet.
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Annexe E
Projet du groupe scientifique
d’AMBER : cinématique de FU Ori
Ceci est un projet de temps garanti soumis au consortium AMBER, destine´ a` e´tudier
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216 Structure des disques d’accrØtion autour des Øtoiles jeunes de faible masse
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Re´sume´: la formation des e´toiles passe par une phase ou` une partie de la matie`re cir-
cumstellaire orbite autour de l’objet central sous forme de disque. L’e´tude de ce disque est
importante pour la compre´hension de la formation des syste`mes plane´taires. Mon objectif
est l’e´tude de ces disques sur la base d’une comparaison entre les pre´dictions des mode`les
de transfert de rayonnement et les observables. J’ai fonde´ la mode´lisation sur une descrip-
tion analytique aussi pousse´e que possible du transfert pour pointer du doigt les processus
dominants. Malgre´ les approximations pour permettre la description formelle, je montre
que le mode`le reproduit bien les pre´dictions des simulations nume´riques correspondantes.
Le diagnostic observationnel novateur s’appuie sur la combinaison des distributions spec-
trales d’e´nergie et des donne´es interfe´rome´triques optiques. J’e´tablis que cette combinai-
son apporte de bien meilleures contraintes que les ajustements de donne´es photome´triques
en l’appliquant aux quelques e´toiles jeunes de faible masses pour lesquelles les visibilite´s
optiques commencent a` arriver : FU Ori, T Tau et SU Aur. Le mode`le et le diagnostic
de´veloppe´s seront un outil puissant pour l’interpre´tation des donne´es ple´thoriques que
nous attendons des instruments de nouvelles ge´ne´ration, notamment des interfe´rome`tres
du Very Large Telescope et du Keck.
Abstract: forming stars undergo a phase characterised by circumstellar, disc-shaped
orbiting matterial. It is important that we should study this disc to understant the forma-
tion of planetary systems. My main objective is a comparison between radiative transfer
model predictions and observables and I base my modelling on a detailed analytical de-
scription of this transfer, so that one can point out dominant phenomena. Despite of the
approximations made to obtain an analytical formalism, I show that this model compares
satisfactorily with corresponding full numerical simulations. The observational diagno-
sis is quite new and combines spectral energy distributions and optical interferometric
data. Such combination appears to bring much better constraints than model fits based
on spectral energy distributions only, as I show with the few low-mass young stars already
observed by optical interferometers: FU Ori, T Tau, and SU Aur. The model and diagno-
sis will be a powerfull tool to interpret the massive optical visibility data expected from
the new generation of instruments, among those the Very Large Telescope Interferometer
and the Keck Interferometrer.
